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1.1 Le Soleil, notre étoile
Représentant à lui seul 99,86% de la masse du système solaire, le Soleil fait gure d'astre
imposant, inontournable et surtout indispensable pour l'émergene de la vie. Ave une masse
d'environ M⊙ = 2.10
30
kg et un rayon R⊙ = 7.10
8
m (soit respetivement 3.3 10
5
et 109 fois
plus grand que la Terre), le Soleil n'est pourtant qu'une étoile moyenne, au milieu de son yle
de vie, perdue parmi plus de 200 milliards d'étoile dans notre Galaxie, la Voie Latée. Notre
étoile se situe aux deux tiers du rayon galatique, près du bras spirale du Sagittaire-Carène et
met environ 200 millions d'années pour faire un tour sur son orbite autour du entre galatique.
La Terre orbite autour du Soleil à une distane moyenne d'environ 150 millions, soit une unité
astronomique (UA). Comme pour toutes les planètes du système solaire, l'orbite terrestre est
ellipitque (ave une exentriité d'environ ǫ = 0.016).
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Un paramètre important est la luminosité solaire, dénie omme la puissane totale rayonnée par
le Soleil, intégrée sur tout le spetre életromagnétique, L⊙. D'un point de vue plus géoentrique,
'est surtout l'irradiane solaire totale, S (également appelée onstante solaire pour des raisons
historiques) qui est un paramètre essentiel et surtout mesurable à l'aide d'instruments plaés à
bord de satellites, tel que S = L⊙/4πR
2
(ave R = 1 UA). Bien que la mesure de la onstante
solaire fasse débat aujourd'hui dans la ommunauté sientique, un bon ordre de grandeur
reste S = 1361W/m2. Nous pouvons estimer la puissane totale rayonnée, de l'ordre de L⊙ =
3, 85.1026W.
En utilisant la loi de Stefan, L⊙ = 4πR
2
⊙σT
4
eff , nous pouvons estimer la température de surfae,
Teff , assimilée à la température d'un orps noir, soit Teff = 5777 K. La température de surfae
est un exellent paramètre pour lasser les diérents types d'étoiles. On utilise également le
spetre d'une étoile, ave ou non la présene de ertaines raies pour les lasser. Ainsi, on lasse
les étoiles par des lettres allant du plus haud au plus froid
1
. Ainsi le Soleil est lassé du type
spetral G2-V : d'une température de surfae relativement froide, Teff=5777 K, on observe
bien ertaines raies omme elle du alium ionisé Ca II. V représente la lasse de luminosité de
l'étoile, allant de I pour les super géantes à VI pour les sous-naines.
Le Soleil est un astre omplexe, mais 'est surtout la seule étoile pour laquelle une étude appro-
fondie est réellement possible du fait de sa proximité. Mieux omprendre sa struture mais aussi
tous les méanismes physiques qui font de notre Soleil une étoile variable en bien des manières,
sont des étapes fondamentales an de mieux omprendre la formation des étoiles en général.
Une ourte introdution sur la formation et l'évolution des étoiles de type solaire est présentée
dans l'annexe A.
Le Soleil peut se diérenier en deux parties, étroitement liées : la struture interne et l'atmo-
sphère, omme l'illustre la gure 1.1.
1.1.1 Struture interne du Soleil
Les premiers modèles de la struture interne du Soleil avaient initialement pour but de
omprendre d'où venait l'énergie rayonnée. Un des premiers modèles, datant du XIXème sièle,
onsistait à penser que le Soleil n'était en fait qu'une boule homogène de harbon. Par rapport
à sa masse, la durée de vie d'un tel objet émettant autant d'énergie par seonde que le Soleil
serait d'environ 5000 ans. Il en va de même pour des modèles dont l'énergie serait purement
gravitationnelle ave une durée de vie approhant quelques 10 millions d'années. Ces résultats
étaient en ontradition agrante ave les observations géologiques sur Terre, datant ertaines
rohes de plus d'un milliard d'années. Ce n'est qu'en 1896 ave la déouverte de la radioativité
et elle d'Eddington sur l'abondane en hydrogène et en hélium du Soleil, que les premières
hypothèses de la transformation nuléaire furent émises.
L'intérieur du Soleil nous est invisible du fait de l'opaité de la matière. La struture interne
de notre étoile est aujourd'hui plutt bien dénie à partir des observations de sa surfae, mais
aussi en onjeturant indiretement l'intérieur via des méthodes telles que l'héliosismologie, qui
onsiste à étudier les mouvements sismiques de l'intérieur du Soleil. On distingue trois parties,
1. L'ordre des lettres du plus haud au plus froid : W, O, B, A, F, G, K, M, R, N, et S. Un nombre est
habituellement ajouté pour aner le type spetral : la température de surfae allant roissant.
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Figure 1.1. Coupe shématique du Soleil. Les diérentes zones internes ainsi que les diérentes par-
ties de l'atmosphère solaire (à diérentes longueurs d'onde) sont représentées. Quelques
partiularités de la surfae omme les tahes solaires et les protubéranes sont également
représentées. Crédits : ESA, NASA.
propres à une étoile de type solaire :
• Le noyau. Plus de 50% de la masse du Soleil est ontenue dans le noyau. Oupant
environ un quart du rayon solaire, la densité est de l'ordre de 1,6.10
5
kg.m
−3
, ave une
température de l'ordre de 15 millions de degrés, e qui permet les réations de fusion
nuléaire transformant l'hydrogène en hélium via le yle proton-proton suivant :
Cyle pp→


(i) Hydrogène → Deutérium 11H +
1
1 H →
2
1H + e
+ + νe
(ii) Deutérium → Hélium 3 21H +
1
1 H →
3
2He+ e
+ + γ
(iii) Hélium 3 → Hélium 4 32He+
3
2 He→
4
2He+ 2
1
1H
2× (i) + 2× (ii) + (iii) 411H →
4
2He+ 2e
+ + 2νe + γ
où νe et γ représente respetivement les neutrinos életroniques et les photons gamma.
Plus de 95% de l'énergie solaire est produite via e yle pp. Le bilan énergétique d'un tel
proessus se alule en omparant la diérene de masse telle que ∆m = m(He)− 4m(H),
e qui exprimé en énergie devient ∆E = ∆mc2 = 6, 5.1014 J.kg−1. Pour une étoile de type
solaire, 20% de l'énergie est émise sous forme de neutrinos (νe)
2
, les 80% restants sous
forme de photons, soit L⊙ = 3, 86.10
26
W. La puissane totale rayonnée est de l'ordre de
2. Dans les années 60, les premières détetions de neutrinos ne mesuraient qu'un tiers seulement des neutrinos
prédits par la théorie. On ne peut déteter seulement les neutrinos de type életroniques, or entre la Terre et
le Soleil, le neutrino peut se transformer via des osillations de Rabi en deux autres "saveurs", muonique ou
tauique, e qui explique en partie seulement la diérene entre les mesures et la théorie.
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P⊙ = 4, 70.10
26
W. On obtient diretement le nombre d'atomes d'hélium produit haque
seonde, nHe tel que nHe = P⊙/∆E = 1, 04.10
38
atomes. Ainsi environ 700 millions de
tonnes d'hydrogène entrent en fusion toutes les seondes pour produire ette énergie. La
pression de fusion engendrée permet de lutter ontre la gravité propre de l'étoile, e qui
permet un équilibre hydrostatique. Un autre yle de fusion omme le yle de Bethe,
ou CNO, utilise omme atalyseur le arbone, l'oxygène ave des étapes intermédiaires
inluant l'azote pour produire l'hélium. Ce yle de prodution d'énergie équivalente au
yle pp représente environ 5% des haines de fusion. L'énergie ainsi produite va par la suite
être évauée par les zones plus externes, d'abord radiativement, puis enn onvetivement.
• La zone radiative. Cette zone s'étend jusqu'à 0.7 R⊙. L'énergie issue des réations
nuléaires est à environ 80% sous forme de radiation. Ces photons sont dans un environ-
nement fortement ionisé. Ils vont fortement intéragir ave les életrons libres ainsi qu'ave
les ions. Ces photons sont d'abord absorbés, puis émis, puis de nouveau absorbés puis
ré-émis, et. Un photon peut mettre plusieurs millions d'années pour faire le voyage du
entre du Soleil jusqu'à la surfae, ontrairement aux neutrinos qui mettent un peu plus de
deux seondes pour faire le même voyage, puisque ils intéragissent extrêmement peu ave
la matière. Par eet de dilution, la densité et la température baissent plus on s'éloigne du
oeur. Les photons perdent de l'énergie à haque émission, leur longueur d'onde augmen-
tant petit à petit : au entre le rayonnement produit est du domaine γ, et à la surfae
l'essentiel du rayonement appartient au domaine visible et infrarouge. Au bord de la ré-
gion radiative, la température est de l'ordre de 2 millions de degrés. La température est
assez basse pour assurer la reombinaison de H+. Il y a beauoup moins d'életrons libres
sueptibles d'interagir ave les photons, e qui rend le proessus radiatif moins eae
pour évauer la haleur.
• La zone onvetive. Le transport des photons via des mouvements de plasma est eae
pour évauer l'énergie jusqu'à la surfae. Des remontées de plasma haud roisent du
plasma froid qui redesend dans les ouhes plus profondes. Un photon ne met qu'une
dizaine de jours pour traverser la zone onvetive. Ensuite le milieu est susamment peu
dense pour que l'énergie puisse de nouveau être évauée radiativement et le milieu devient
optiquement mine pour laisser passer sans interation les photons, 'est là que débute
l'atmosphère solaire. On dénit la photosphère omme la surfae du Soleil.
1.1.2 Le hamp magnétique
Le hamp magnétique tend à struturer la matière à l'intérieur du Soleil et dans son atmo-
sphère. Ce hamp magnétique est prinipalement généré dans la taholine, zone de transition
entre la zone radiative, en rotation uniforme, et la zone radiative qui est en rotation diéren-
tielle, le plasma tournant plus vite à l'équateur que elui au ple. Le hamp magnétique est réé
par eet dynamo, 'est-à-dire par des phénomènes indutifs liés aux mouvement du plasma.
On peut déomposer e hamp magnétique en deux omposantes : un hamp poloïdal, dont les
lignes de fore sont prinipalement dans les plans ontenant l'axe solaire, et un hamp toroïdal
ave des lignes de fore onentriques autour de l'axe solaire. Le yle d'ativité solaire est di-
retement lié à l'évolution de es deux omposantes au ours du temps. La gure 1.2 présente
une représentation shématique de e yle, qui onditionne l'ativité globale du Soleil.
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Commençons en période de minimum solaire, la omposante toroïdale est nulle, le hamp magné-
tique globale peut se simplier en un hamp de type dipolaire, l'hémisphère Nord est de polarité
nord omme le montre la gure 1.2.a). Le Soleil est dit alme, sans tahe, la photosphère étant
bien homogène. La aratérisation d'une photosphère alme est ompliquée dans les faits : tout
dépend du niveau de résolution des images, pour diserner les strutures magnétiques de petite
éhelle. La surfae du Soleil est également en rotation diérentielle : la période de rotation est
d'environ 30 jours au ple, pour 25 jours à l'équateur. Sous l'eet de ette rotation diérentielle
en surfae, les lignes de hamps se déforment et ommenent à s'enrouler autour du Soleil. La
omposante du hamp toroïdale n'est plus nulle omme le montre les gures 1.2.b) et 1.2.).
Lorsque ertaines lignes de hamp ont une omposante toroïdale maximale, des tubes de ux
émergent en surfae, des tahes apparaissant à la surfae. Nous pouvons voir sur les gures 1.2.d)
et 1.2.e) la formation de groupes de tahes. Dans l'hémisphère nord, les tahes qui préédent
sont de polarité positive que les tahes qui suivent sont de polarité négative selon le sens de rota-
tion du Soleil. Les tahes migrent vers l'équateur, impliquant une diminution du hamp toroïdal
au prot du hamp poloïdal. Cela résulte en un nouveau minimum solaire, ave une polarité
magnétique inversée, omme le montre la gure 1.2.f). En réalité, es yles ne se suèdent pas
parfaitement, si bien qu'il existe une ourte période pendant laquelle les deux hamps toroïdal
et poloïdal sont bien présents an d'expliquer des hevauhements de yles omme on peut
l'observer sur les diagrammes papillon (voir gure 1.5). Ce yle s'eetue approximativement
en 11 ans, il faut environ 22 ans pour obtenir un yle magnétique omplet, le Soleil retrouvant
sa onguration magnétique de départ.
Figure 1.2. Représentation shématique du yle magnétique solaire tirée de Paterno (1998).
1.1.3 L'atmosphère solaire
Les premières observations du Soleil peuvent se résumer à l'observation seule de sa "surfae",
à savoir la photosphère, où le rayonnement est dissoié de la matière en omparaison ave les
zones radiative et onvetive. Plus préisément, la photosphère doit être onsidérée globalement
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omme une zone de passage entre un milieu enore optiquement épais à un milieu optiquement
mine. Comme l'opaité dépend de la longueur d'onde, le plasma n'est pas transparent aux
mêmes altitudes pour toutes les longueurs d'onde. Dans la bande spetrale entre 300 et 1000
nm, l'ion H− joue un rle prédominant et par onséquent domine lairement l'opaité (Vernazza
et al., 1976). Pour les longueurs d'onde inférieures, e sont surtout des espèes neutres telles
que le fer, le siliium, l'aluminium ou enore le magnésium, tous présents dans l'atmosphère
solaire, qui vont déterminer l'opaité. Par dénition, on dénit omme altitude zéro l'endroit
où l'opaité est égale à un, pour la λ = 500 nm (τ500 = 1) dénissant ainsi la surfae du Soleil.
Les photons à ette longueur d'onde ne sont plus totalement absorbés par le plasma, le milieu
est omplètement transparent.
L'atmosphère est struturée en température, e qui permet de diérenier ertaines zones,
omme le montre la gure 1.3. Durant les élipses, on peut observer en lumière visible la hro-
mosphère et la ouronne, bien au-dessus du limbe lunaire/solaire. Ces deux régions, pourtant
prohes l'une de l'autre et parfois entremêlées, ont des températures de magnitude totalement
diérentes : environ 10000 K pour la hromosphère, et plus du million de degrés pour la ouronne
solaire. La gure 1.3 est lairement shématique, ar ette atmosphère ne s'applique qu'au as
d'un Soleil alme, sans struture magnétique (don sans tahe), pour une symétrie sphérique.
La région de l'espae soumise à l'inuene de l'atmosphère solaire, prinipalement par le vent
solaire, s'appelle l'héliosphère. Cette zone s'étend au-delà du nuage de Oort (à plus de 100000
UA), où vent solaire et vent stellaire nissent par s'opposer. Nous nous limiterons toutefois dans
la suite à l'atmosphère "prohe" du Soleil.
• La photosphère. C'est don la surfae du Soleil, dénie dans la partie visible du spetre.
Épaisse d'environ 500 km, la photosphère est la soure de plus de 99% du rayonnement
total du Soleil, prinipalement dans le visible, que l'on peut approximer au premier ordre
au rayonnement d'un orps noir. La température y déroit progressivement de 5777 K à
4200 K.
La photosphère n'est pas aussi homogène que le laissaient supposer les aniens dogmes sur
la perfetion de l'astre solaire. Les premières observations des tahes solaires peuvent être
attribuées aux hinois, il y a plus de 2000 ans. En Europe, il faut attendre le début du
XVII
e
sièle ave les observations de l'allemand Christophe Sheiner puis elles de Galilée.
Ces tahes solaires sont des zones où le hamp magnétique est partiulièrement intense.
Elles sont généralement prohes de l'équateur (latitude inférieure à 40
◦
). Dans les ouhes
plus profondes, toute onvetion vers la surfae est bloquée par e fort hamp magnétique.
L'apport d'énergie étant réduit, la température y est don plus basse, entre 3700 K et 4200
K. Par ontraste, es zones nous paraissent plus sombres. Autour des tahes, on observe
des zones plus brillantes, les faules.
Si le hamp magnétique photosphérique est loalement plus faible, la onvetion prend le
dessus et on peut observer des ellules dites de granulation, de taille aratéristique de
800 km ave un temps de vie entre trois et huit minutes. Ces ellules sont la signature
de la onvetion des bulles de plasma asendantes et desendantes. La vitesse de montée
peut aller entre 500 m.s
−1
et 1 km.s
−1
. Les mouvements de onvetion du plasma vers la
surfae tendent à onentrer le hamp magnétique vers le bord des granules. De la matière
peut s'éhapper ontinuellement du Soleil via les lignes de hamp ouvertes loalement
entre les ellules de granulation, e sont les spiules qui peuvent atteindre des hauteurs
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Figure 1.3. Distribution de la température en fontion de l'altitude pour un Soleil alme à symétrie
sphérique, obtenue suite à des observations du rayonnement ultraviolet. Ce graphe repré-
sente aussi les prinipales raies de Fraunhofer. Graphique tiré de Vernazza et al. (1981).
de près de 10000 km traversant la photosphère. A plus grande éhelle, on peut observer
la supergranulation, ave des ellules de taille de 30000 km et une durée de vie entre 1 et
2 jours. Ces ellules peuvent trouver leur origine dans des mouvements de onvetion de
ouhes plus profondes, se fragmentant pour donner lieu à la granulation plus prohe en
surfae. Cette supergranulation onne toujours plus en périphérie le hamp magnétique,
le struturant sur une éhelle toujours plus grande.
• La hromosphère. Ave un gradient de température positif, la température remonte
environ à 10000 K au sommet de la hromosphère, à une altitude de 2000 km. La soure
de hauage est essentiellement le rayonnement photosphérique. La hromosphère est très
inhomogène, ar omposée de strutures diverses : les spiules qui la traversent, mais aussi
des strutures horizontales de matière froide omme les brilles, prohes des régions a-
tives. La densité y est susamment importante pour que le milieu ne soit pas optiquement
mine pour ertaines longueurs d'onde, e qui explique la présene de raies d'absorption.
La gure 1.3 présente quelques raies de Fraunhofer aratéristiques. On y retrouve la raie
Hα qui est en forte absorption. Le oeur de ette raie se forme plus haut dans l'atmosphère
solaire, ontrairement à ses ailes. Cei est vrai pour toutes les raies : l'opaité est maximale
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au oeur de la raie (la distribution statistique en vitesse des partiules étant maximale
pour la longueur d'onde théorique d'absorption). Le rayonnement dont la longueur d'onde
équivaut au entre de la raie émergera plus haut en altitude, dès que la densité sera assez
faible pour limiter les phénomènes d'absorption. On trouve dans la hromosphère égale-
ment les raies du alium ionisé Ca II (K3 étant le oeur, et K1 une partie de l'aile de la
raie), ainsi que la raie du magnésium ionisé Mg II. D'autres raies hromosphériques pro-
viennent d'éléments neutres : on y observe les raies de la série de Lyman de l'hydrogène
(Lyα à 121.5 nm, Lyβ à 102.5 nm, et....) et des raies de l'hélium neutre. Ces raies sont en
revanhe en émission, e qui s'explique par une température loale plus grande omme le
montre la gure 1.3. Nous y reviendrons un peu plus tard lors d'une desription détaillée
du spetre ultraviolet.
Des images prises aussi bien en Hα qu'en Lyα permettent de mettre en évidene les plages
hromosphériques, qui sont les équivalents dans la hromosphère des faules autour des
tahes solaires. Le réseau hromosphérique, qui entoure haque ellule de supergranulation,
est également visible sur es images. Le réseau hromosphérique se prolonge dans la zone
de transition pour disparaître dans la ouronne.
• La zone de transition et la ouronne. Un très fort gradient de température aratérise
la région de transition. Quelques dizaines de kilomètres au-dessus de la hromosphère, la
température atteint brusquement 100000 K, omme l'attestent ertaines émissions d'élé-
ments ionisés omme l'oxygène O V (ayant perdu quatre életrons suite à des ollisions)
ou enore Fe VI (inq életrons de perdus). A une altitude d'environ 10000 km, la tempé-
rature atteint le million de degrés et nous entrons ainsi dans la ouronne, qui s'étend sur
plusieurs rayons solaires. La température peut y varier entre 1 et 15 millions de degrés.
Parallèlement, la densité déroit fortement.
Le problème du hauage oronal reste toujours une question majeure en physique solaire :
diérents proessus physiques sont envisagés pour expliquer e phénomène de hauage
(e.g. Ashwanden (2005) ). Le hauage solaire peut avoir a priori deux ontributions ma-
jeures : la première onsiste à onsidérer que l'énergie est injetée dans la ouronne depuis
la photosphère à partir de mouvements aléatoires des hamps magnétiques photosphé-
riques de petites éhelles propagées via des ondes aoustiques, ou via des ondes d'Alfvèn
ou même enore via des éruptions solaires de très faible amplitude. La seonde onsiste au
ontraire à onsidérer que l'énergie est issue diretement de la ouronne, stokée dans des
strutures magnétiques de grande éhelle. De nouvelles observations ave toujours plus de
résolution angulaire sont néessaires pour omprendre totalement e phénomène.
La température est susamment importante pour que de nombreux éléments se trouvent
être fortement ionisées (par exemple on trouve du fer ionisé 25 fois, Fe XXVI). La densité
étant partiulièrement faible, le milieu est presque optiquement mine. Seuls les proessus
de ollisions életroniques sont eaes pour exiter et ioniser les éléments de la ouronne.
La température se traduit dans un milieu peu dense par l'énergie inétique des partiules,
qui est très élevée dans la ouronne solaire. Le rayonnement dominant de la zone de tran-
sition et de la ouronne se trouve être entre les rayons X et extrême ultraviolet, sans
oublier également un rayonnement important dans le domaine radio qui apporte des in-
formations, notamment sur les proessus d'aélération de partiules. Des strutures de
grande éhelle s'observent nettement en rayons X, omme les trous oronaux, où la den-
sité et la température sont relativement faibles, ave des strutures radiales lumineuses
appelées des plumes. De es trous oronaux s'éhappe le vent solaire rapide grâe aux
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lignes de hamps magnétiques ouvertes. Le qualiatif de rapide se dit par omparaison
au vent solaire dit lent, qui est, entre autres, issu des spiules. Des strutures froides sont
également présentes dans la ouronne solaire : les protubéranes, d'une température d'en-
viron 8000K sont aisément observées sur le limbe. Elles sont appelées également laments
lorsque elles-i sont observées sur le disque solaire. Observées prinipalement en imagerie
Hα, es strutures peuvent avoir des durées de vie variées : de l'ordre de quelques heures
pour les protubéranes atives, et de l'ordre du mois pour les protubéranes quiesentes.
Le magnétisme solaire est responsable d'une forte struturation en température et en densité.
Pour haque struture (tahe, faules, réseau...), il existe des modèles semi-empiriques de tem-
pérature en fontion de l'altitude, utilisés dans un but d'estimer les radiations issues de haque
struture (Fontenla et al., 2009). Ces modèles requièrent en revanhe des bonnes estimations
sur l'abondane des éléments dans l'atmosphère solaire (Soas-Navarro, 2011). L'abondane des
éléments n'est pas homogène à la surfae du Soleil, surtout pour les moléules très sensibles aux
diérenes de températures (entre les tahes, froides et les faules plus haudes par exemple) e
qui a un impat diret sur l'opaité globale pour haque altitude.
Dans le adre de ette thèse, nous nous intéressons tout partiulièrement au ux intégré émanant
du Soleil, l'irradiane solaire spetrale et plus partiulièrement à sa omposante ultraviolette
omprise entre 10 et 300 nm.
1.2 L'irradiane solaire spetrale
1.2.1 Introdution
Comme présentée par la gure 1.4, l'irradiane spetrale solaire désigne la puissane par
unité de longueur d'onde qui atteint haque seonde une surfae de 1 m
2
perpendiulaire au
rayonnement solaire, se situant à une UA, soit 149,598.10
6
km (distane moyenne sur une période
de révolution équivalent à 365.25 jours). La gure 1.4 présente le spetre életromagnétique pour
un soleil non éruptif, prohe du minimum solaire entres les yles 22 et 23
3
. La forme générale
du spetre ressemble fortement au rayonnement d'un orps noir d'une température Teff=5777
K. Toutefois, le spetre solaire diverge fortement de elui d'un orps noir pour tout l'UV, et
les longueurs d'onde plus énergétiques, à ause de la présene de l'atmosphère que nous venons
tout juste de dérire. Nous pouvons noter quelques aratéristiques intéressantes sur e spetre
solaire, omme la raie d'émission Lyman α à 121.5 nm, ou enore ertaines raies de Fraunhofer
en absorption à partir de 200 nm et au-dessus.
Il est intéressant de mentionner ii que 99% de l'énergie radiative émerge de la photosphère,
prinipalement dans le visible et dans l'infrarouge. Le rayonnement dans l'UV et et les rayons
X, entre 1 et 300 nm, issues des ouhes atmosphériques plus hautes en altitude ne représentent
que 1% environ, des 1361 W.m
−2
rayonnés au total, soit 14 W.
3. Ces yles sont numérotés à partir du maximum de 1761
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Figure 1.4. Irradiane spetrale solaire de référene ATLAS 3, mesurée en 1994 durant la période
d'ativité minimale solaire (Thuillier et al., 2004).
1.2.2 Le rayonnement UV
C'est pourtant le rayonnement UV et sa variabilité, entre 10 et 300 nm, qui nous intéressent
dans le adre de ette thèse. Bien que l'énergie totale mise en jeu soit faible, le rayonnement
UV onstitue la soure prinipale d'énergie pour tous les proessus ionosphériques et thermo-
sphériques, omme nous le verrons un peu plus tard. Le tableau 1.i présente la nomenlature
onernant le spetre ultraviolet, qui peut être diérente selon le domaine sientique onsidéré.
Ainsi, dans le adre médial, l'ultraviolet est déomposé en trois bandes spetrales A, B et C,
par ordre roissant en énergie, dénies par l'Organisation Mondiale de la Santé (OMS). Les
rayons UV-C sont omplètement absorbés par l'atmosphère, et seuls 10% environ des rayons
UV-B passent à travers l'atmosphère. En petite quantité le rayonnement UV est néessaire à
la synthèse de la vitamine D. Le rayonnement UV en grande quantité est en revanhe dange-
reux pour la santé, onduisant à un vieillissement aéléré, voire des aners, de la peau. En
aéronomie et partiulièrement dans la suite de ette thèse, nous distinguons le rayonnement UV
selon la norme ISO (Tobiska & Nusinov, 2006) : l'extrême ultraviolet (10-121 nm), l'ultraviolet
lointain, FUV (122-200 nm) et enn l'ultraviolet moyen MUV (200-300 nm).
1.2.3 Méanismes de formation du rayonnement UV
4
La aratérisation de l'irradiane spetrale dans l'UV, et surtout sa variabilité, étudiées dans
ette thèse néessitent avant tout hose une ompréhension des proédés physiques responsables
de la formation du spetre solaire. Nous ne proposons pas dans e qui suit une revue détaillée
4. Bibliographie générale : Mason & Fossi (1994); Wilhelm et al. (2004); Hanslmeier & Vázquez (2005);
Phillips et al. (2008).
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Table 1.i. Classiation des bandes spetrales du spetre életromagnétique solaire de l'ultraviolet aux
rayons gamma.
Domaine Sous-domaine Aronyme Bande Spetrale ∆λ(nm) Energie (eV)
A UV-A 315-400 3.1-3.9
Ultraviolet B UB-B 280-315 3.9-4.4
(OMS) C UB-C 100-280 4.4-12.4
Prohe NUV 300-400 3.1-4.1
Moyen MUV 200-300 4.1-6.2
Ultraviolet Lointain FUV 122-200 6.2-10.16
(aéronomie) Lyman α 121-122 10.16-10.25
Vide VUV 10-200 6.2-124
Extrême EUV 10-121 10.25-124
Rayons X Rayons X mous XUV 0.1-10 124-1.24 10
4
Rayons X durs 0.001-0.1 1.24 10
4
-1.24 10
6
Rayons γ ≤ 0.0001 ≥ 1.24 106
de tous les méanismes mis en jeu, mais de mettre en évidene les prinipes fondamentaux.
Nous pouvons séparer le spetre UV en deux omposantes bien distintes : une prinipalement
onstituée de raies émises par les éléments solaires ionisés qui se superposent à un rayonnement
ontinu également en émission. Ce ontinuum vient de la reombinaison d'ions notamment
l'émission libre-liée que nous verrons plus tard ; il onerne surtout l'EUV ainsi que l'ultraviolet
lointain jusqu'à 170 nm environ
5
. Au-delà le spetre solaire passe en absorption. Cela dénit
notre seonde omposante pour les longueurs d'onde supérieurs à 170 nm, dans le MUV et
au-delà. Les développements de la méanique quantique ombinés aux modèles d'atmosphère
solaire ont permis omme nous le verrons par la suite de omprendre un peu mieux les origines
de l'irradiane spetrale dans l'ultraviolet. Ainsi, nous pouvons réduire l'ensemble du spetre à
un ontinuum auquel se superpose soit des raies d'émission, ou bien des raies d'absorption selon
la température du milieu.
Dérivons d'abord la partie du spetre en absorption, formée dans les régions où la température
loale est plus basse que l'équivalent en énergie apportées par les radiations. La photosphère,
d'une température de surfae de 5777 K en moyenne, rayonne omme un orps noir. Plus de
99% de l'énergie radiative totale émerge de la photosphère. Les éléments présents dans la haute
photosphère et dans la région de minimum de température (les prinipaux sont H, He, C, N,
O, Mg, Al, Si, Ca et Fe) sont a priori dans leur état fondamental ou bien faiblement ionisés.
Le rayonnement issu de la photosphère va être absorbé par es éléments, d'où e spetre en
absorption. Dans le visible, on peut iter omme exemple les raies de l'hydrogène ave la série de
Balmer (Hα à 656.3 nm) qui sont observées en absorption sur le disque. On peut également iter
une raie en absorption de l'hélium, deuxième élément le plus abondant, à 1083 nm. L'ensemble
des élements dans la photosphère est responsable du spetre en absorption. Les plus importantes
de es raies sont les raies de Fraunhofer (les raies du Magnésium à 280 nm ou du alium à 393
nm par exemple). La dernière raie de Fraunhofer identiable l'est vers 170 nm e qui représente
5. Le spetre solaire est également en émission dans le domaine radio, pour les longueurs d'onde supérieures
à 160 µm
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plus ou moins la frontière entre émission et absorption. L'ensemble de la bande MUV est dominée
non pas par des raies que nous pouvons bien séparer et identier, mais par un immense nombre
de raies nes et non résolues (Busá et al., 2001).
La formation du spetre en émission pour une partie du FUV et de l'EUV est liée à diérents
proessus physiques. Je les présente ii dans les grandes lignes, l'annexe B en propose une
version plus détaillée. Nous avons déjà vu que la ouronne était partiulièrement haude, plus
d'un million de degrés et peu dense. Les raies en émission sont produites par des éléments à la
fois exités et ionisés. Nous allons dans un premier temps onsidérer les proessus physiques qui
permettent d'expliquer les diérents états d'ionisation et d'exitation.
Une première hypothèse onsiste à déoupler les phénomènes d'ionisation et d'exitation : les
éhelles de temps des réation d'ionisation et de reombinaison sont plus grandes que pour les
réations d'exitation et de désexitation, dans les onditions au sein de l'atmosphère solaire.
Plusieurs méanismes physiques sont possibles pour rendre ompte des transitions életroniques
ou bien d'ionisation d'un neutre ou d'un ion. Dans l'atmosphère solaire, prinipalement dans
la zone de transition et la ouronne où la densité est faible, les proessus physiques les plus
eaes sont les ollisions inélastiques entre les neutres/ions et les életrons libres. Le hamp
de rayonnement n'est pas assez énergétique pour exiter ou ioniser les éléments.
1.2.3.1 L'état d'exitation
Prenons un atome X ionisé m fois (ave m ≥ 0), dans le niveau d'exitation i, X+mi . Les
ollisions sont bien souvent inélastiques, e qui implique pour l'életron à la fois une perte
d'énergie mais également un hangement de diretion.
X+mj + e(E1)→ X
+m
i + e(E2) (1.1)
ave, Ce,dji , le oeient de réation. En fontion des énergies életroniques E1 et E2, ette
équation est une réation d'exitation (e) ou bien de désexitation (d). Diérentes hypothèses
sur la distribution en énergie des életrons permettent d'exprimer théoriquement le oeient
de réation. Toutefois, la réation de désexitation par e proessus ollisionnel est peu eae
omparé à la désexitation radiative. Dans le adre de l'approximation oronale, le proessus
d'émission suivant est onsidéré omme le seul proessus physique pour la désexitation :
X+mi>j → X
+m
j + hν (1.2)
ave omme oeient de réation, le oeient d'Einstein, Aij . La ouronne solaire et la ré-
gion de transition sont des milieux onsidérés omme optiquement ns, le photon émis par e
proessus 1.2 n'est alors pas absorbé par le milieu, en première approximation.
En pratique, le niveau de population de l'état fondamental g pour un ion, X+mg , domine tota-
lement les autres états d'exitation. Ainsi, pour un état onsidéré, il est ourant de onsidérer
uniquement les éhanges ave le fondamental. L'état d'équilibre peut se aluler en utilisant le
prinipe du bilan détaillé, tel que
NeNgC
e
gi = NiAig (1.3)
ave Ne, la densité életronique, et Ni, Ng, la densité des ions dans les états i et g. Le niveau de
population du niveau i, Ni est diretement proportionnel à la densité életronique Ne. Globale-
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ment, plus la densité et la température sont importantes, plus les états exités seront peuplés,
et plus les phénomènes d'émission seront importants.
1.2.3.2 L'état d'ionisation
Plusieurs méanismes menant à l'ionisation peuvent être onsidérés, Je résume tous es pro-
essus dans l'annexe B. Le plus eae reste sans nul doute la réation par ollision életronique,
telle que
X+m + e− → X+m+1 + 2e− (1.4)
Comme pour l'équilibre d'exitation, les oeients de réation de es proessus sont propor-
tionnels à la densité életronique. Le prinipe du bilan détaillé permet une nouvelle fois de
aluler les états d'équilibre : la gure B.1 présente les équilibres d'ionisation pour l'oxygène et
le fer, alulés à partir de la base de données CHIANTI. Il n'est pas surprenant de noter que
plus la température est importante, plus l'élément sera ionisé.
1.2.3.3 Proessus d'émission
Pour un élément ionisé donné, il y a de multiples états d'exitation possibles, ave leurs pro-
babilités d'existene respetive en fontion de la distribution énergétique életronique (souvent
prise omme une fontion de Boltzmann). Plus la température et la densité seront importantes,
plus les états exités de l'ion ont de la hane d'être oupés. Le proessus de déroissane ra-
diative, présenté par l'équation 1.2 se révèle être le méanisme le plus eae de désexitation,
onduisant à la formation de toutes les raies d'émission du spetre dans l'UV. Le photon issu de
la désexitation d'un ion, ave une énergie préise, ontribuera à l'émission pour une longueur
d'onde donnée. L'intensité, I, peut s'érire omme suit
I =
1
4π
∫
G(T,Ne) ξ(T )dT (1.5)
ave la fontion de ontribution, G(T,Ne), et la mesure d'émission diérentielle (DEM), ξ(T ).
Le premier terme inlut tous les paramètres physiques de la transition életronique, et le se-
ond terme inlut les paramètres physiques (densité életronique, température) du milieu. Il est
important de retenir que la DEM est aratéristique du milieu où l'émission est produite. Cei
explique pourquoi les émissions (ou bien la radiane) d'une région ative, des trous oronaux,
et des régions almes, sont diérentes . Une illustration plus détaillée est proposée en annexe B.
Plusieurs raies d'émission peuvent ainsi être distinguées dans le spetre solaire : itons par
exemple la raie d'émission du Fe XV à 28.4 nm, ou enore les raies d'émissions assoiées aux
éléments de la séquene isoéletronique du lithium : et élément a trois életrons, dont un sur le
niveau n=2. L'exitation mène l'életron du niveau 2s au niveau 2p, pour revenir sur le niveau 2s
lors de la désexitation formant au passage un doublet. Plusieurs raies d'émission sont produites
via e hemin, notamment elles du C IV
6
à 155 nm dans la zone de transition, elles de O VI
à 103.2 et 103.8 nm dans la ouronne, ou enore elles du Mg X à 61 et 62.5 nm.
D'autres raies d'émissions font intervenir non plus des ions mais des atomes. Je fais référene ii
aux atomes d'hydrogène et d'hélium : les séries de Lyman en émission, transitions életroniques
6. L'atome neutre de arbone possède six életrons, C IV signie dont qu'il n'en reste plus que trois, d'où son
appartenane à la séquene isoéletronique du lithium.
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entre les états exités et le fondamental. Citons omme exemple Lyman α à 121.5 nm ou enore
Lyman β à 102.5 (une raie partiulièrement importante pour les modèles thermosphériques).
Cette série desend jusqu'à 91.5 nm, qui est le seuil d'ionisation de l'hydrogène, IH=13.6 eV. Les
origines de la formation de es raies de transition en émission sont en revanhe mal déterminées,
ar es raies sont optiquement épaisses (Vourlidas et al., 2001). Les proessus détaillés un peu
plus haut ne sont alors que des approximations, la modélisation devant faire intervenir du
transfert radiatif.
1.2.3.4 Formation du ontinuum
Les raies d'émission ainsi que d'absorption se superposent au ontinuum. Ce dernier est
engendré par l'interation entre les életrons libres et les ions. On distingue deux réations :
l'émission libre-libre (i) (ou bremsstrahlung), et l'émission libre-liée (ii), telles que :
(i) e−(E1) +X
+m
⇋ X+m + hν + e−(E2)
(ii) e− +X+m ⇋ X+m+1 + hν
(1.6)
Le sens de es réations dépendent diretement de la température loale du milieu : il y aura
émission lorsque les életrons seront susamment énergétiques, 'est-à-dire dans la région de
transition et la haute hromosphère. Il y aura absorption lorsque l'énergie thermique du milieu
sera inférieure à l'énergie du rayonnement, soit dans la haute photosphère, soit dans la basse
hromosphère.
Prenons le as de l'émission. Les életrons inidents ouvrent une très large gamme d'énergie.
Les radiations issues de es deux réations forment la ligne de base ontinue du spetre solaire,
appelée ontinuum. Dans le as des émissions libre-liée, l'énergie des photons ne peuvent des-
endre jusqu'à une ertaine limite hνc, telle que hνc = EI −Ei, où EI est le seuil d'ionisation de
l'ion onsidéré, et Ei est l'énergie du niveau où l'életron s'est lié. Cela génère dans le spetre
ontinu des seuils aratéristique pour haque élément. Dans le as de l'atome d'hydrogène, H
I, le seuil se situe pour λ ≈ 91.27 nm, e qui orrespond au seuil d'ionisation. Le ontinuum de
l'hydrogène H I, entre 67.1 nm et 91.27 nm est prinipalement généré dans la hromosphère,
pour des températures légèrement inférieures à 10000 K. Cette partie du spetre étant partiu-
lièrement plus froide que le reste du spetre EUV. Toutefois, pour un tel ontinuum, un modèle
de transfert radiatif doit être utilisé pour orretement le modéliser. Pour l'hélium, deux seuils
d'ionisation sont observés, à environ 50 nm pour He I, et environ 23 nm pour He II.
De tels seuils sont également observables pour la partie en absorption du spetre. Citons les
seuils d'ionisation les plus remarquables. Le seuil du magnésium se situe autour de 250 nm. Le
seuil de l'aluminium, autour de 208 nm, est nettement visible sur la gure 1.4, la valeur absolue
de l'irradiane solaire doublant presque. Enn nous pouvons remarquer le seuil d'absorption
pour le siliium à 168.2 nm. En règle générale, l'irradiane générée par le ontinuum est plus
importante dans le FUV et le MUV. Le ontinuum est en revanhe quasi inexistant dans la bande
XUV. Cei explique pourquoi ette bande possède des aratéristiques diérentes de l'EUV.
L'augmentation de l'ativité magnétique (orrélée ave elle du hamp toroïdal) s'aompagne de
l'augmentation du nombre de tahes et don des faules au niveau de la photosphère. Au niveau
de la hromosphère, on observe davantage de plages, e qui ontribue à augmenter l'émission
dans l'ultraviolet et le visible. Parallèlement à ela, des phénomènes de plus en plus énergétiques
se produisent dans la zone de transition et la ouronne ave un apport de plus en plus important
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de matière, e qui a pour onséquene d'augmenter le rayonnement dans l'ultraviolet et dans
le domaine des rayons X, via les proessus que nous venons de dérire. L'ensemble de es
phénomènes onstituent les régions atives. L'ativité solaire dépend diretement du nombre
et de l'étendue de es régions atives.
1.3 L'ativité solaire
1.3.1 Phénomènes périodiques
L'ativité solaire est diretement liée à l'évolution du hamp magnétique. Dans la partie
1.1.2, nous avons évoqué le yle magnétique de 11 ans, aisément mis en évidene dans le ux
solaire à toutes les longueurs d'onde. Des indies solaires, omme le nombre de tahes solaires
ou bien le ux en radio à 10.7 m (F10.7), permettent également de aratériser l'ativité
solaire. Nous y reviendrons tout partiulièrement au hapitre 2. Le nombre de tahe solaire est
le plus vieux indie jamais mesuré. Des mesures sporadiques du nombre de tahes solaires ont
ommené au tout début du XVIIème sièle, notamment ave les observations simultanées de
Christophe Sheiner et de Galilée. Toutefois les premières mesures systématiques datent de 1750
environ, juste après un long minimum d'ativité, onnu sous le nom de minimum de Maunder.
En 1843, Heinrih Shwabe mit en évidene le yle de 11 ans des tahes solaires, que l'on sait
aujourd'hui être du au yle magnétique. Cet indie est toujours quotidiennement mesuré par
diérents observatoires dans le monde. La gure 1.5 présente l'évolution du nombre de tahes
depuis 1880 environ, mettant en évidene le yle de 11 ans. La distribution spatiale de es
tahes à la surfae du disque solaire est également représentée : la forme aratéristique en ailes
de papillon exprime la migration des tahes vers l'équateur et illustre lairement le modèle du
yle magnétique shématisé par la gure 1.2.
Le Soleil présente également des yles d'ativité à plus ourt terme. L'apparition des régions
atives à la surfae du Soleil n'est pas sans onséquene sur le ux total rayonné par le Soleil. Des
yles d'ativité ourts peuvent se superposer à elui de la période de 11 ans. Pour un observateur
terrestre, la rotation du Soleil, et surtout la distribution non uniforme des régions atives sur
la surfae du disque solaire réent la modulation de 27 jours. L'apparition et la disparition des
régions atives au niveau du limbe, très brillantes pour des raies issues de la ouronne, ou bien
assombries pour les raies hromosphériques, réent également une modulation d'environ 13.5
jours. Nous nous onentrerons sur es phénomènes partiuliers dans la suite de ette thèse.
Si nous onsidérons l'irradiane solaire totale (integrée sur le spetre entier), enore appelée TSI,
alors on observe que la variation relative sur un yle de 11 ans ne dépasse guère 0.4% si l'on
prend les trois derniers yles. Il est intéressant de noter que la variabilité de l'irradiane solaire
totale est orrélée positivement ave elle des tahes solaires. Cei est ontre intuitif, omme
les tahes sont sombres, on s'attend à moins de ux. Cei peut s'expliquer par la luminosité
des faules qui ompensent le déit ausé par les tahes, et plus enore puisque l'on observe
un yle de 11 ans. Cei n'est pas toujours vrai en e qui onerne les autres étoiles : si il y a
des faules, elles i ne ompensent pas toujours le déit en luminosité. Les variations relatives
peuvent être beauoup plus importantes si l'on s'intéresse non plus au ux intégré sur tout le
spetre mais à l'irradiane spetrale solaire omme présentée par la gure 1.4. Ces variations
sont représentées par la gure 1.6 pour une large partie du spetre ompris entre 1 et 800
nm, ouvrant une partie du ux ultraviolet jusqu'aux ondes radio. La variabilité relative est
diretement dépendante de la longueur d'onde. L'amplitude relative des variations sur un yle
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Figure 1.5. Evolution du nombres de tahes ainsi que de leurs distributions en latitude à partir de
1880 jusqu'à nos jours. Soure : http ://solarsiene.msf.nasa.gov/.
de 11 ans peut atteindre 1000% pour les rayons X et XUV, entre 10 et 100% pour l'EUV, entre
1 et 10% pour le FUV et le MUV, et moins de 2% pour le NUV. Dans le visible et le prohe
infra-rouge, la variation relative est de l'ordre de 0.1% environ. Toutefois, la variabilité dans es
dernières bandes spetrales est très diile à quantier ar très faible, et par onséquent mal
onnue : la préision des mesures étant parfois du même ordre de grandeur que la variabilité du
signal.
Deux déennies d'observations solaires et d'analyses ont permis d'établir la nature des rles
des tahes solaires et des faules dans la variabilité de l'irradiane spetrale pour les longueurs
d'onde supérieurs à Lyman α (Fröhlih & Lean, 2004) : les eets des faules dominent les
variations à toutes les éhelles de temps (modulation de 27 jours et le yle de 11 ans) pour les
longueurs d'onde inférieures à 300 nm. Autour de 300 nm, le aratère de la variabilité spetrale
hange brusquement. En eet, les radiations entre 300 et 400 nm exhibent une dépendane
évidente par rapport aux dynamiques des faules mais aussi des tahes solaires. En outre, es
deux ontributions façonnent littéralement la variabilité de l'irradiane solaire totale.
L'imagerie solaire dans de multiples longueurs d'onde permet de rendre ompte de l'ativité
magnétique du Soleil notamment dans l'ultraviolet et les rayons X. Lors des périodes de forte
ativité solaire, de grandes strutures magnétiques sous formes de boules sont observées dans
la ouronne. Le plasma photosphérique et hromosphérique peut suivre es lignes de hamp,
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alimentant la ouronne. Ce même plasma va alors être haué, prinipalement par ollision ave
les életrons suprathermique de la ouronne, e qui onduit à une augmentation intense du ux
dans l'ultraviolet et les rayons X, toujours modulée par la rotation solaire.
Figure 1.6. Variation relative liée au yle solaire de 11 ans de l'irradiane spetrale entre 1 et 800
nm alulée à partir de mesures des satellites TIMED et SORCE entre 2003 et 2010,
reouvrant les périodes de forte et faible ativités solaires.
1.3.2 Phénomènes transitoires
Nous avons présenté pour l'instant des phénomènes sur des éhelles de temps supérieures
au jour apparaissant à la surfae du Soleil. La durée de vie moyenne d'une tahe solaire est de
quelques jours à plusieurs mois. L'augmentation de l'ativité magnétique s'aompagne égale-
ment de elle de phénomènes transitoires via des éruptions solaires issues de la réorganisation
magnétique dans la ouronne solaire. Les lignes de hamps s'entrelaent, des nappes de ourant
se forment à petites éhelles et de l'énergie est libérée (énergie inétique mais également des
radiations) par reonnexion de es lignes de hamp. Les éruptions solaires s'aompagnent de
nombreux phénomènes, omme l'aélération de partiules (életrons et protons) au niveau de
la reonnexion magnétique, qui engendrent à leur tour des émissions radio (les sursauts radio de
type II par exemple). Les éruptions solaires s'aompagnent toujours de l'augmentation pon-
tuelle des émissions dans l'ultraviolet et dans les rayons X, du fait d'une forte aumulation de
matière fortement ionisée. Les plus gros événements enregistrés font état d'une augmentation de
près de deux à trois ordres de grandeur dans les rayons X par exemple. De plus en plus d'obser-
vations font également état d'émissions dans le visible (prinipalement en Hα) provenant de la
basse atmosphère solaire, hauée par la préipitation d'énergie et de partiules (Ding, 2007).
Des réentes études ont permis de mettre en évidene que es éruptions en lumière blanhe sont
des phénomènes fréquents, ontrairement à e que l'on pouvait penser auparavant (Jess et al.,
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2008; Cessateur et al., 2010; Kretzshmar, 2011). Les éruptions solaires ontribuent également
à la variabilité de l'irradiane solaire totale (Kretzshmar et al., 2010). La ontribution absolue
en énergie lors des éruptions solaires peut dont être plus importante dans le visible que dans les
ourtes longueurs d'onde. Cei est un bel exemple de l'intérêt d'étudier un même phénomène
dans plusieurs longueurs d'onde.
Des éjetions de masses oronales (CME pour Coronal Mass Ejetion) peuvent également être
assoiées aux éruptions solaires. Il s'agit de nuages de plasma magnétisé qui sont ejetés de
l'atmosphère solaire ave des vitesses variant entre 35 km.s
−1
et 2000 km.s
−1
. L'utilisation
d'un oronographe, qui oulte le disque solaire an de pouvoir observer la ouronne, permet
d'observer es phénomènes, visible en lumière blanhe par diusion Thompson. L'interation
de e plasma éjeté ave le vent solaire est multiple, omme une prodution de rayonnements
via l'aélération de partiules, ou enore l'augmentation de la densité életronique. Certaines
CMEs s'aompagnent de partiules très énergétiques pouvant atteindre plusieurs entaines de
MeV, les événements à protons. Leur origine n'est toujours pas laire aujourd'hui, mais il est
admis que l'onde de ho en amont de la CME aélère des partiules par aélération de Fermi.
Leurs onséquenes sur l'environnement planétaire et interplanétaire sont sans nul doute les
plus importantes. Les CME et es partiules énergétiques sont des éléments importants de la
météorologie de l'espae, ar ils aetent l'environnement terrestre de multiples façons.
1.3.3 La ohérene spetrale
En dépit de la omplexité de tous les proessus physiques présentés en setion 1.2.3 (et en
annexe B), la variabilité de l'irradiane spetrale solaire dans l'UV montre une ohérene forte
à la fois dans le temps mais aussi dans l'espae. Floyd et al. (2005) montrent en eet que les
émissions provenant de la haute photosphère, la hromosphère, la région de transition et la
basse ouronne sont fortement orrélées pour des éhelles de temps supérieures à la dynamique
d'événements sporadiques omme les éruptions solaires. Cela se traduit pour les raies d'émission
par un fort ouplage des phénomènes de ollision, don de hauage, à travers l'atmosphère
solaire. Cela se manifeste diretement par des évolutions similaires de l'irradiane observée
pour l'EUV, le FUV et enn le MUV pour les éhelles de l'heure ou plus omme l'illustre la
gure 1.7. Dans ette gure, les irradianes sont normalisées par rapport à leurs éart type.
Toutes les séries temporelles montrent de très fortes orrélations, à la fois sur le ourt et le
long terme. Les modulations à 27 jours, ainsi qu'une partie du yle de 11 ans, sont aisément
reonnaissables. Une telle ohérene s'explique par le fort ouplage magnétique entres es ouhes
atmosphériques (Domingo et al., 2009). Pour un Soleil non éruptif, ela nous ore alors des
perspetives intéressantes pour reonstruire l'irradiane solaire dans l'UV.
La ohérene spetrale est une propriété remarquable de la variabilité solaire. Cela justie l'uti-
lisation a priori de seulement quelques termes, les indies solaires par exemple, an de dérire la
variabilité de l'irradiane dans l'UV. De nombreux travaux mettent en eet en avant une forte
orrélation entre es indies et les bandes spetrales de l'EUV et du FUV (i.e. Kane (2002)).
Nous reviendrons sur les indies au hapitre 2. Comme exemple, la série temporelle assoiée à
l'indie radiométrique F10.7, qui est un indie de l'ativité de la ouronne solaire, est égale-
ment présentée sur la gure 1.7. Toutefois, en y regardant de plus près, ertaines diérenes se
démarquent entre es séries temporelles, notamment l'amplitude et la forme des modulations
à 27 jours. La diérene est même importante entre l'indie radiomètrique F10.7 et ertaines
longueurs de l'EUV. Cei montre entre autre qu'il y a plusieurs faettes dans la variabilité
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Figure 1.7. Séries temporelles du ux standardisé pour quelques intervalles spetral de résolution
∆λ=1 nm, ave l'espèe dominante dans et intervalle. La série temporelle assoiée à
l'indie F10.7 est également représentée.
de l'irradiane solaire dans l'UV : le meilleur modèle possible repose sur l'utilisation d'indies
reétant tous les aspets de ette variabilité.
De nombreux modèles, empiriques et semi-empiriques utilisent es indies solaires an de mo-
déliser la variabilité de l'irradiane spetrale dans l'UV. Nous détaillerons les diérents indies
et proxies, ainsi que es diérents modèles, au hapitre 2. Nous verrons partiulièrement que es
indies, même s'ils sont ouramment utilisés, ne susent pas à rendre ompte de la omplexité
de la variabilité de l'irradiane spetrale.
Dans le adre de ette thèse, nous allons également utiliser ette propriété remarquable de la
ohérene spetrale pour reonstruire la variabilité de l'irradiane dans l'UV. Comme nous le
verrons, la diérene prinipale de notre étude par rapport aux modèles existants réside dans
la nature des informations que nous utilisons. Comme alternative aux indies solaires, nous
proposons, an de reonstruire l'irradiane solaire spetrale dans l'UV, d'utiliser des mesures
direts du ux UV par le biais de bandes passantes dévolues à l'EUV, le FUV et le MUV. Cei
dans le but de apturer toutes les faettes de la variabilité de l'irradiane dans l'UV. Nous y
reviendrons aux hapitres 3, 4 et 5.
L'étude de la variabilité de l'irradiane solaire dans l'UV est une omposante très importante
de la physique solaire. Mais ela dépasse largement e simple adre. Le Soleil a en eet une
inuene onsidérable sur l'ensemble du système solaire. La variabilité solaire a un fort impat
sur les environnements planétaires. Les interations sont diverses : outre les interations de type
gravitationnelle, il faut ompter également le rayonnement (pour toutes les longueurs d'onde),
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l'interation magnétique (interation ave la magnétosphère terrestre) et nalement l'impat du
vent solaire et son apport massif en partiules d'un large spetre d'énergie. Tous es phénomènes
entrent dans le adre de la météorologie de l'espae, où la prédition de tous es événements
(variabilité du ux UV et X, éruptions solaires, éjetions de masse oronales,...) permet de
limiter leurs impats sur les environnements planétaire.
Au ours de e travail, j'ai don abordé diérentes faettes de la variabilité du spetre solaire UV,
et de son interation ave les environnements planétaires. Après ette première partie onsarée
aux proessus d'émissions et au problème de la reonstrution du spetre, j'ai eu l'opportunité
d'étudier l'impat du ux UV solaire sur une atmosphère dans le as de Ganymède, un satellite
de Jupiter.
1.4 Impat du ux solaire sur les atmosphères planétaires
Je présente ii quelques éléments de réexion sur l'importane de l'impat du ux UV solaire,
et surtout de sa variabilité, sur les atmosphères planétaires. J'introduis dans ette setion la
problématique terrestre, qui possède une atmosphère dense. La aratérisation omplète de la
réponse de l'atmosphère de Ganymède au ux UV solaire est présentée au hapitre 6. Ces deux
exemples, la Terre puis Ganymède, sont eetivement des as diérents, mais les prinipes que
nous allons introduire sont bien ommuns.
1.4.1 Introdution
Commençons par un rapide bilan radiatif pour la Terre, pour bien se rendre ompte de
l'importane du rle que joue le Soleil sur notre environnement. Le ux solaire qui arrive au
sommet de l'atmosphère terrestre est de l'ordre de 1361 W.m
−2
. Une partie de l'énergie solaire
reçue est diretement rééhie dans l'espae par les moléules, nuages et aérosols présents dans
l'atmosphère, ainsi que par la surfae terrestre. Cette énergie rééhie, à hauteur de 30% environ,
onstitue l'albédo. Le reste du rayonnement, (70%), est absorbé par l'atmosphère, les oéans et
par les ontinents. Le réhauement de l'atmosphère et du sol induit un rayonnement infrarouge.
Les gaz à eet de serre présents dans l'atmosphère absorbent e rayonnement infrarouge, qu'ils
réémettent vers la surfae la hauant de nouveau. Un équilibre thermique s'eetue entre le ux
entrant solaire, et le ux sortant en infrarouge. Des émissions anthropiques de gaz à eets de serre
peut venir perturber et équilibre, ausant le réhauement global que l'on subit aujourd'hui.
Considérons à présent non plus l'énergie totale intégrée sur tout le spetre, mais plutt l'ir-
radiane spetrale. Il s'avère qu'une atmosphère planétaire n'est pas transparente à toutes les
longueurs d'onde. Dans le as de la Terre, seules les ondes radio et visibles arrivent à la surfae.
Les radiations infrarouges sont prinipalement absorbées par la vapeur d'eau ainsi que par le
dioxyde de arbone présent en basse altitude (autour de 60 km). Les radiations dans le domaine
ultraviolet et des rayons X sont fortement absorbées par les atmosphères. Dans le as de la
Terre, la densité atmosphérique est susamment importante pour qu'auune radiation dans
l'UV n'atteigne la surfae, e qui est une ondition néessaire pour permettre l'existene d'une
biosphère. Dans le as de Ganymède, en revanhe, la densité atmosphérique est si ténue que le
ux UV n'est pas totalement absorbé par l'atmosphère, et la surfae absorbe don une part non
négligeable du ux UV. Nous y reviendrons au hapitre 6.
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1.4.2 Comment modéliser et impat ?
Ce sont partiulièrement les radiations solaires dans l'ultraviolet qui nous intéressent ii. Le
ux EUV est susamment énergétique pour arraher un életron à un atome ou une moléule
neutre formant ainsi l'ionosphère. Chaque planète ou satellite possédant une atmosphère possède
a priori une ionosphère, les ouhes atmosphériques les plus externes étant ontinuellement
bombardées par le ux EUV solaire ou stellaire. L'annexe C présente en détail l'ionosphère dans
le as de la Terre. Les bandes spetrales du FUV et du MUV sont quant à elles responsables de la
dissoiation et de l'exitation des diérentes espèes dans les atmosphères planétaires. Voyons un
exemple ave la photodissoiation de l'oxygène moléulaire, qui est présent en grande quantité
dans l'atmosphère terrestre. C'est également le as pour les régions polaires de Ganymède. Nous
protons de ette partie pour présenter les réations de photodissoiation que nous utiliserons
lors de la modélisation de la réponse des régions polaires de Ganymède au hapitre 6. Les
proessus de photodissoiation pour O2, pour une bande spetrale de l'UV donnée, peuvent
s'érire :
O2 + hν →


O(3P ) +O(3P ) 177 nm ≤ λ ≤ 242.5 nm
O(1D) +O(3P ) et O(3P ) +O(3P ) 115 nm ≤ λ ≤ 177 nm
O(1S) +O(3P ) et O(3P ) +O(3P ) 90 nm ≤ λ ≤ 115 nm
Les réations pour les longueurs d'onde au dessus de 177 nm se produisent dans les bandes
de Herzberg. Pour les longueurs d'onde supérieures, les réations sont attribuées aux bandes
de Shumann-Runge. La photodissoitation de l'O2 onduit à la formation d'oxygène atomique
soit dans l'état fondamental, O(
3
P), soit dans des états exités omme O(
1
D) ou O(
1
D). Ces
états O(
1
D) et O(
1
S) ainsi formés, peuvent se déativer vers le niveau fondamental O(
3
P), en
émettant respetivement un rayonnement à 630 nm (la raie rouge) et 557 nm (la raie verte).
Généralement, nous avons aès à la setion eae totale d'absorption pour une espèe donnée,
ii l'oxygène moléulaire. Les setions eaes de photoionisation et de photodissoiation, si elles
ne sont pas diretement mesurées expérimentalement, peuvent se déduire de la setion eae
d'absorption en utilisant les rapports d'embranhement. Ainsi, pour la bande spetrale omprise
entre 115 et 177 nm, nous utilisons les rapports omme mesurés par Lee et al. (1977) an de
déterminer ombien d'état O(
1
D) est produit par rapport à l'état O(
3
P). Entre 90 et 115 nm,
en revanhe, seules 2% des réations permettent la réation de l'état O(
1
S). Cet exemple est
valable pour toutes les espèes présentes dans une atmosphère planétaire.
Le prinipe de la modélisation de l'impat du ux UV solaire sur une atmosphère planétaire
repose sur la onnaissane de plusieurs paramètres :
• La onentration distribuée en altitude (z) pour haque espèe présente dans l'atmosphère,
notée nk(z), ave k l'indie de l'espèe.
• Les setions eaes de photoabsorption en fontion de la longueur d'onde pour haque
espèe k, σk.
• le ux UV solaire qui arrive en haut de l'atmosphère, F∞.
Pour une espèe k présente donnée, de onentration nk, ave la setion eae d'absorption
assoiée, σk, nous pouvons exprimer la diminution du ux UV pour haque longueur d'onde sur
une distane élémentaire ds omme suit :
dF (λ) = −nkF (λ)σkds (1.7)
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L'intégration de ette équation entre l'altitude z et l'inni, le long de la ligne de visée s donne
le ux F pour haque altitude z et pour haque longueur d'onde, λ :
F (z, λ) = F∞exp[
∫
∞
z
nk(s)σkds] (1.8)
L'absorption du ux UV se modélise par une loi de Beer-Lambert, omme F (λ, z) = F∞(λ)e
−τ(z)
,
ave τ , la profondeur optique. Toute la physique est ontenue dans e terme. Lorsqu'il y a plu-
sieurs espèes absorbantes pour une longueur d'onde λ, nous pouvons onsidérer l'épaisseur
optique totale, omme τ =
∑
k τk(λ).
Une fois le ux UV onnu pour toutes les altitudes, nous pouvons envisager de onsidérer
les réations de photoionisation et de photodissoiation (qui onduisent souvent à l'exitation
des diérents atomes issus de la photodissoiation omme nous l'avons vu ave l'exemple de
l'oxygène moléulaire). Nous pouvons aluler les taux de prodution de toutes les espèes (k)
dans diérents états donnés (a) (l'état O(
1
D) par exemple). Il nous faut pour ela les setions
eaes appropriées σka . Le taux de prodution d'une espèe dans l'état (a) est ainsi déni
omme
P ak (z) =
∫
λ
nk(z)σ
k
a(λ)F (λ, z)dλ (1.9)
L'eet du ux UV solaire est maximal lorsque la profondeur optique est égale à 1
7
. La gure
1.8 a) présente ainsi l'altitude à laquelle τ = 1 pour des longueurs d'onde inférieures à 300 nm,
pour le as de la Terre.
L'allure générale de la ourbe présentée par la gure 1.8 a) est ditée par la onentration
atmosphérique de haque espèe présente en fontion de l'altitude et de leur setion eae.
Pour haque longueur d'onde, nous pouvons noter l'altitude où l'impat du ux UV est maximal.
Ainsi, l'essentiel du ux EUV est absorbé dans la thermosphère, au-dessus de 100 km. Le rayon-
nement solaire entre 100 et 200 nm environ joue un rle dominant dans la mésosphère, entre 50
et 100 km d'altitude. Enn, au-delà de 200 nm environ, l'absorption du ux par l'ozone essen-
tiellement s'eetue dans la stratosphère (entre 20 et 50 km). Pour onnaître l'impat du ux
ultraviolet sur la struture thermique de l'atmosphère, nous devons omparer l'énergie solaire
absorbée pour haque altitude à l'énergie inétique des partiules (életrons, ions et neutres), as-
similables à leurs températures respetives. A partir de 100 km, l'énergie inétique des partiules
est de l'ordre de 2,5.10
2
J.m
−2
, ontre 4,3.10
2
J.m
−2
environ qui orrespond à l'énergie solaire
prinipalement absorbée par l'atmosphère pour les longueurs d'onde inférieures à 175 nm. Cela
résulte en une augmentation de la température de la thermosphère. Le méanisme de hauage
est basé prinipalement sur l'ionisation : les photo-életrons, ou bien életrons suprathermiques,
issus de l'ionisation se thermalisent par ollisions ave les neutres, e qui engendre de nouvelles
ionisations. Les életrons ainsi issus, appelés életrons seondaires, peuvent avoir susamment
d'énergie pour, à leur tour, ioniser ou bien exiter par ollisions l'atmosphère neutre. Ces pro-
essus permettent eetivement un transfert d'énergie eae entre les életrons thermiques et
les neutres, dans la haute atmosphère, prinipalement dans l'ionosphère. La température éle-
tronique globale augmente, et par frition elles des ions et des neutres. Plus bas en altitude,
l'énergie inétique est de l'ordre 7.10
7
J.m
−2
, si bien que le ux solaire en dessous de 175 nm,
7. La fontion de prodution P ak (z) atteint son maximum lorsque τ = 1
1.4 Impat du ux solaire sur les atmosphères planétaires 23
Longueur  d'onde [ nm ]
Photodissociation de
NO
A
lt
it
u
d
e 
[ 
k
m
 ]
0
50
50 100
2N
O
lyman
150
100
200
N
O2
Photoionisation
150 200 250 300
Photodissociation de
O2
0 3O
Figure 1.8. Altitude où la profondeur optique pour haque longueur d'onde est égale à 1 dans le as de
l'atmosphère de la Terre (a). Graphique adapté de Lilensten & Blelly (1999). Le niveau
de variabilité sur un yle de 11 ans est également représenté pour les longueurs d'onde
omprises entre 1 et 300 nm (b).
déjà onsidérablement absorbé, n'a plus auun eet.
La gure 1.8 b) rappelle le niveau de variabilité du ux solaire sur un yle de 11 ans pour
les longueurs d'onde de l'EUV, du FUV et du MUV, omme nous l'avons vu préédemment.
Ainsi, la thermosphère est partiulièrement aetée par la variabilité de l'irradiane. En eet, il
n'est pas rare de voir des augmentations de près de 100% pour le ux EUV sur un yle solaire
de 11 ans. Cela a un impat diret sur la température de la thermosphère, dont la valeur peut
tripler entre le minimum et le maximum d'ativité solaire. C'est également le as pour la densité
életronique de l'ionosphère e qui peut avoir des impats direts sur notre soiété, en raison de
leur eet sur la propagation des ondes életromagnétiques. Tous es phénomènes font partie de
la météorologie de l'espae.
1.4.3 Météorologie de l'espae
L'inuene du Soleil sur la vie est un phénomène qui est étudiée depuis toujours. L'étude
systématique des relations Soleil-Terre en revanhe est une siene beauoup plus jeune. L'impat
du Soleil ne se limite pas uniquement aux phénomènes météorologiques lassiques. L'ativité
solaire a lairement un impat diret sur l'évolution de la magnétosphère et l'ionosphère omme
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nous avons pu le onstater. Cela a don aussi un impat diret sur nos vies quotidiennes,
puisqu'elles sont de plus dépendantes des nouvelles tehnologies, liées de plus en plus à la
onquête spatiales. Alors que nous venons tout juste de fêter les inquante ans du premier homme
dans l'espae, les satellites pour buts ommeriaux et sientiques ont littéralement envahi
l'espae prohe. L'ativité solaire peut avoir un impat à toutes les éhelles de l'environnement
terrestre. Nous nous limiterons néanmoins dans e qui suit à quelques exemples.
Les systèmes de navigation par satellites (GPS, Galileo,...) fontionnent par ondes radio trans-
mises entre les satellites et les réepteurs au sol. Les signaux de plusieurs satellites sont utilisées
pour aluler la position de l'objet au sol ave une grande préision. Comme les signaux se
propagent dans l'ionosphère, ils sont suessivement réfratés par les diérentes ouhes d'at-
mosphère. Plus la densité életronique est élevée dans l'ionosphère, et plus le signal sera ralenti.
L'ionosphère peut être perturbée, via des orages géomagnétiques par exemple. Des phénomènes
de sintillation ou d'absorption peuvent survenir suite à des irrégularités de strutures. Les er-
reurs sur le positionnement peuvent atteindre la dizaine de mètres dans les pires des as. Une
bonne préision sur la position n'est en réalité possible que si une spéiation préise de l'io-
nosphère et de la densité életronique en fontion de l'altitude est disponible pour alimenter les
modèles. Atteindre une préision de 1% sur la densité életronique serait eetivement l'idéal
pour les besoins des utilisateurs. Comme nous le verrons en détails au hapitre 6, la densité éle-
tronique est diretement liée au ux solaire intégré dans l'EUV. Il faut don avoir une bonne
estimation du ux ultraviolet et de sa variabilité pour atteindre la préision souhaitée sur la
densité életronique dans l'ionosphère.
Les satellites en orbite basse sont onstamment soumis à une fore de traînée, les faisant huter.
Cette fore de traînée peut s'exprimer par :
R =
1
2
ρv2ACd (1.10)
ave ρ la densité thermosphérique neutre, v la vitesse du satellite, A l'aire eae du satellite et
Cd un oeient. La densité thermosphérique neutre est fortement modulée par le hauage de
l'atmosphère, diretement liée au ux EUV, omme nous l'avons vu. La densité au-dessus de 300
km peut quasiment doubler e qui résulte en une dilatation de l'atmosphère, augmentant alors
pour une altitude donnée la fore de traînée. La trajetoire des satellites est alors fortement
perturbée, il n'est pas rare de perdre dénitivement un satellite si elui-i ne subit auune
orretion de trajetoire. Outre le préjudie éonomique, ela peut également avoir des impats
sur la vie humaine des astronautes présents dans les stations en orbite basse. La onnaissane
du ux UV est don également ruiale pour l'orbitographie.
Le ux UV solaire a don un impat important sur les atmosphères planétaires. La onnaissane
de e ux, à la fois des valeurs absolues mais également du niveau de variabilité pour haque
longueur d'onde, est un objetif prioritaire dans le adre de la météorologie de l'espae. Pour
toutes les appliations spatiales (GPS, Galileo, et...), atteindre une préision de 1% de la
mesure ou bien sur la reonstrution du ux UV serait eetivement l'idéal. Toutefois, nous
verrons dans les prohains hapitres que les mesures atuelles, ainsi que les modèles de ux UV
et de sa variabilité sont loin d'une telle préision.
L'étude du ux UV solaire ne se limite pas à omprendre l'ativité solaire pour les ourtes
éhelles de temps, dont l'impat sur notre environnement est plus ou moins immédiat. Il est
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également important de omprendre la variabilité de notre étoile sur le plus long terme, et d'en
omprendre ainsi le rle que peut jouer le forçage solaire sur tous les modèles de limat, aussi
bien dans le passé que dans le futur. Ce sujet va bien au-delà du adre de ette thèse, mais il
est important de omprendre l'enjeu de la onnaissane de l'ativité solaire. Cela nous amène
également à préiser l'enjeu des indies solaires, qui aratérisent la variabilité de l'ativité
solaire. Ces indies solaires sont des éléments lés pour omprendre la variabilité de notre étoile
à la fois dans le passé et dans le futur, et don de omprendre les méanismes du forçage solaire
sur l'évolution du limat.
1.4.4 Lien ave le limat ?
Selon le dernier rapport du Groupe d'experts Intergourvernemental sur l'Evolution du Cli-
mat (GIEC), les ativités humaines depuis le début du XXème sièle ont ontribué fortement à
l'eet du réhauement limatique que nous expérimentons tous aujourd'hui. Si l'impat sur le
limat mondial de l'augmentation du CO2 produit par l'homme semble aujourd'hui globalement
aepté, l'impat du forçage solaire n'est en revanhe toujours pas entièrement ompris. De nom-
breuses études rendent ompte de l'impat du yle de 11 ans sur le système atmosphère/oéan
terrestre (e.g. Egorova et al. (2004); Haigh et al. (2010)), mais l'impat sur l'évolution du limat
reste inertain et fait toujours débat dans la ommunauté sientique (Solomon et al., 2007).
L'étude des variations limatiques dans le passé prohe et lointain semble aujourd'hui une bonne
idée pour mieux omprendre la variabilité solaire, et omprendre son impat sur le limat.
Toutefois, les variations limatiques naturelles sont à priori non pereptible à l'éhelle de temps
de vie d'un être humain, les arhives humaines ne sont pas forément des indiateurs ave un bon
niveau de onane. De nombreuses tehniques ont été développés pour onnaître l'évolution
du limat terrestre dans le passé. Les radio-isotopes permettent la datation : ertains éléments
omme l'oxygène sont sensibles aux variations de température. Lorsque la température diminue,
une séletion s'opère et l'isotope lourd
18
O se trouve être en moins grande quantité dans les glaes
polaires que ne l'est l'isotope
16
O, plus léger. Des études statistiques ont permis de mettre en
évidene des yles limatiques, de périodes à 100000 ans, 43000 ans, 24000 ans et 19000 ans.
Ces yles n'ont pas vraiment grand hose à voir ave l'ativité solaire, mais plutt à l'évolution
des paramètres orbitaux de la terre. La théorie de Milankovitvh expose tous es phénomènes :
l'obliquité de l'orbite (aujourd'hui de 23
◦
26'), la variation de l'exentriité de l'orbite, ou enore
le mouvement de préession expliquent les yles limatiques de grande ampleur.
Mais peut t-il y avoir un lien ave l'ativité solaire ? Il existe eetivement des oïnidenes
troublantes, où une période de faible ativité solaire, le minimum de Maunder, oïnidait ave
une période froide, le Petit Âge Glaiaire à la n du XVIIème sièle, mais aussi au XIIème sièle
ave une période de forte ativité solaire et un réhauement prononée en Europe. Ces deux
phénomènes ont-ils eetivement un rapport ?
Il faut avant tout pouvoir aratériser la variabilité solaire dans le passé prohe et lointain. Il
nous faut avoir des indies à propos de ette ativité. De nombreux indies sont aujourd'hui à
notre disposition omme nous le verrons au début du hapitre 2. Citons les plus onnus omme
l'indie radiomètrique F10.7 (voir gure 1.7) ou bien enore l'indie du magnésium Mg II.
Toutefois, auun ne remonte susamment loin dans le passé pour aratériser l'ativité solaire.
L'indie des tahes solaires nous permet de remonter jusqu'au début du XVème sièle, ave des
mesures sporadiques jusqu'en 1750, puis des mesures systématiques jusqu'à nos jours. Mais peut
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on remonter enore plus loin dans le temps ?
L'ativité solaire module également l'intensité des rayons osmiques qui arrivent sur Terre.
Pendant les périodes d'ativité maximale, le hamp magnétique interplanétaire induit par le
Soleil est plus fort, inhomogène, e qui perturbe fortement la propagation des rayons osmiques.
On s'attend alors à e que l'intensité des rayons osmiques arrivant sur Terre soit anti-orrélé
ave l'ativité solaire. L'impat des rayons osmiques sur l'atmosphère terrestre est multiple.
Les rayons osmiques sont entre autres responsables de la formation de radio-isotopes dans
l'atmosphère terrestre dont le arbone 14 (
14
C) et le béryllium 10 (
10
Be). Le temps de xation
au sol pour es espèes est respetivement de l'ordre de 100 et 1.5 ans. On retrouve le arbone
14 dans le bois prinipalement, alors que le béryllium 10 est présent dans les alottes polaires.
L'étude ave le arbone 14 permet de remonter à 45000 ans environ, mais la période de xation
étant partiulièrement longue, il est diile d'avoir une hronologie préise. Le béryllium, en
revanhe, est partiulièrement bien adapté : les arottes de glae permettent de remonter jusqu'à
150000 ans. Toutefois, plus l'on remonte dans le temps, l'interprétation des résultats est d'autant
plus diile, ar les onditions environnementales hangent également omme par exemple des
fateurs limatologiques impatant la xation de es radio-isotopes. La gure 1.9 présente pour
une période remontant jusqu'à l'an 1000 l'évolution des es trois indies. Le yle de 11 ans est
lairement visible pour l'indie des tahes solaires. Les séries temporelles pour les radioisotopes,
14
C et
20
Be, ont été moyenné sur 22 ans. L'ensemble des indies sont bien orrélés entre eux,
mettant en évidene des périodes de forte ativités, mais aussi des périodes de minimum solaire
omme eux de Maunder et de Spörer. L'indie des tahes solaires sur la gure 1.9 permet
également de mettre en évidene un yle d'environ 80 à 100 ans, la période de Gleissberg,
qui tend à s'allonger dans le temps. Des données diretes sur le ux de rayons osmiques sont
disponibles à partir de 1970, ave des mesures systématiques ave l'utilisation de moniteurs à
neutron.
De nombreux travaux utilisent don es diérents indies pour pouvoir estimer la variabilité aussi
bien de l'irradiane spetral que du ux totale rayonnée par le Soleil dans le passé. Les résultats
peuvent servir omme paramètre d'entrée au modèles de paléolimats, et éventuellement mieux
omprendre l'impat du forçage solaire sur le limat terrestre. La reonstrution de l'irradiane
solaire totale pour le minimum de Maunder a fait l'objet de nombreuses études. Gray et al.
(2010) résument tous es travaux, et notent une grande dispersion des résultats, les modèles
n'utilisant pas les mêmes indies. Il est également intéressant de noter que si le yle de 11 ans
n'est pas présent dans l'indie de nombre de tahe durant le minimum de Maunder, il l'est en
revanhe pour les radio-isotopes e qui dénote une ativité solaire (Usoskin et al., 2001). Cela
peut expliquer ertaines diérenes. Certaines études ont également herhé à omparer le Soleil
ave d'autres étoiles, moins brillantes et non-yliques, an d'évaluer l'irradiane solaire totale
durant un minimum d'ativité (Lean et al., 1995). Toutefois, de plus réentes observations de
es étoiles référenes sont en ontradition ave les premières observations, laissant supposer que
es reonstrutions ne peuvent être juste.
Les radio-isotopes, après une orrete alibration, permettent de remonter enore plus loin dans
le passé. Steinhilber et al. (2009) présente pour la première fois la reonstrution de l'irradiane
solaire totale remontant jusqu'à l'holoène (≈ 8000 ans avant J.C.) en utilisant les radio-isotopes
10
Be. Les auteurs montrent en outre une variabilité plus faible durant le minimum de Maunder
que ne le prédisent les études utilisant uniquement les tahes solaires. D'autres modèles plus
poussées utilisent des relations liant l'évolution de l'irradiane solaire totale à elle des strutures
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Figure 1.9. Séries temporelles des radioisotopes
14
C et
20
Be depuis l'an 1000 jusqu'à nos jours. A
partir de 1750 environ, on peut observer la série temporelle pour le nombre de tahe
solaire. Graphique tiré de Lean et al. (1995).
magnétiques à la surfae du Soleil omme proposées par les travaux de Krivova et al. (2003,
2006), omme nous le verrons au hapitre 2. Ainsi, Vieira et al. (2011) proposent la reonstru-
tion de l'irradiane solaire totale en utilisant les radio-isotopes (
14
C). En utilisant une méthode
similaire, Shapiro et al. (2011) utilisent les radio-isotopes
10
Be an de reonstruire aussi bien
l'irradiane solaire totale que ertaines bandes spetrales, notamment dans le visible et l'ultra-
violet (λ ≥ 175 nm). Toutefois, les résultats de es modèles font débat aujourd'hui, notamment
sur les impliations en terme d'amplitude du forçage solaire.
Il est diile de savoir si eetivement le forçage solaire a un impat diret sur le limat.
L'inertitude sur la datation des radio-isotopes rend les hoses diiles. Cette question reste
totalement ouverte, et de futures études sont plus que jamais néessaires pour y répondre.
La réponse du système atmosphère/oéan ne peut être linéaire, e qui omplique énormément
le problème. Des aspets régionaux seront également à prendre en ompte dans les futures
études. Toutefois, la variabilité atuelle du Soleil semble trop faible pour pouvoir expliquer les
hangements limatiques importants que nous expérimentons atuellement.
1.5 Organisation de la thèse
J'ai présenté dans e hapitre d'introdution les éléments importants néessaires aux dié-
rents hapitres qui vont suéder. Cet travail de thèse ontient deux parties diérentes, néan-
moins extrêmement liées. La première partie sera orientée vers la physique solaire, ave une
aratérisation du ux solaire dans l'UV. La seonde partie onernera plutt l'aéronomie, ave
un exemple de l'impat du ux UV sur une atmosphère planétaire.
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Tout d'abord nous traiterons de la aratérisation de la variabilité de l'irradiane spetrale
solaire dans l'UV. Nous allons au hapitre 2 faire un état des lieux de notre onnaissane vis à
vis de la modélisation de la variabilité de l'irradiane spetrale dans l'UV. Nous verrons qu'une
nouvelle approhe est néessaire an de modéliser orretement ette variabilité. A partir de
méthodes d'analyse statistique multivariée, nous mettrons en évidene la ohérene spetrale
des données de l'irradiane dans l'UV au hapitre 3. Fort de et expériene, nous envisagerons
la reonstrution de l'irradiane dans l'UV à partir de bandes passantes, tives dans un premier
temps, puis réelles. Ce sera l'objet du hapitre 4. Enn, le hapitre 5 sera onsaré à la dénition
d'un nouvel instrument, basé à la fois sur les résultats des hapitres préédents, mais aussi sur
des ontraintes tehnologiques fortes.
La seonde partie de ette thèse, développé dans le hapitre 6, sera onsarée à la modélisation
de la réponse de l'atmosphère de Ganymède au ux UV solaire. Cet travail de thèse propose de
aratériser le ux UV depuis son émission par le Soleil jusqu'à son arrivée sur une atmosphère
planétaire.
Enn, les onlusions générales et les perspetives seront présentées dans la toute dernière partie
de e travail de thèse.
Chapitre 2
Modèles d'irradiane pour l'UV
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La mesure de l'irradiane spetrale solaire dans l'UV en temps réel est une tâhe partiulièrement
ardue :
• L'absorption atmosphérique pour les longueurs d'onde en-dessous de 320 nm environ rend
la mesure au sol du ux UV impossible.
• L'ordre de grandeur du ux est diérente selon les régions spetrales : de l'ordre de
10
−5
W.m
−2
pour le XUV pour 10
−2
W.m
−2
pour le MUV, pour un soleil non éruptif.
Cette forte dynamique rend l'observation ave un seul instrument impossible. La sensibi-
lité requise pour les faibles longueurs d'ondes oasionnerait la saturation des déteteurs
pour les grandes longueurs d'ondes de l'UV. C'est notamment pour ette raison que la
raie de Lyman α à 121.57 nm, qui est la plus intense du spetre UV, est souvent mesurée
de manière séparée.
Ces diultés engendrent un manque important d'observations, que l'on ompense généralement
par l'utilisation de modèles empiriques ou bien semi-empiriques de l'irradiane dans l'UV. En
eet, faute d'une desription orrete de l'atmosphère solaire, il existe peu de modèle physique.
Ce hapitre va nous permettre de faire un état des lieux de nos onnaissanes atuelles onernant
les observations et les modélisations empiriques et semi-empiriques du ux UV solaire.
2.1 Les ampagnes d'observation
Le premier spetre solaire dans l'UV (du visible jusqu'à 220 nm) est obtenu suite à la seonde
guerre mondiale ave l'utilisation des premières fusées par Baum et al. (1946). Les missions
suivantes permettent les premières mesures spetrosopiques du ux UV. Johnson et al. (1958)
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présente un spetre entre 97 et 180 nm, mettant ainsi en évidene des raies d'émission. Ce
résultat onrme bien que le Soleil émet beauoup plus d'énergie dans l'EUV qu'un orps noir à
5777 K. Par la suite, Hinteregger (1960) présente un des premiers spetres EUV jusqu'à 6 nm,
mesuré à 200 km d'altitude. Tousey (1961) fournit une desription détaillée des développements
des premières missions fusées dévolues à l'EUV alors que Simon (1981) présente une revue
des diérentes premières missions d'observation du FUV/MUV. Les premiers satellites dévolus
à l'observation de l'irradiane solaire sont mis en orbite lors du yle solaire 20, au début des
années 60, et permettent ainsi les premières aratérisations de la variabilité. La gure 2.1 résume
les prinipales missions d'observation de l'UV an de présenter un aperçu de la ouverture
tant spetrale que temporelle des observations de l'irradiane dans l'UV. Préisons que seules
les missions dont l'observation du spetre ave une bonne résolution spetrale (≤ 1 nm) sont
représentées sur ette gure. Les instruments tels que PICARD/PREMOS et PROBA-2/LYRA
seront introduits un peu plus tard.
Kramer (2002) ore une desription détaillée des satellites et des instruments dévolus à l'ob-
servation de l'irradiane EUV depuis le début des années 60 tels que la famille de satellites
"Orbiting Solar Observatories" (OSO), les satellites AEROS et enn les satellites "Atmosphe-
ri Explorer". Toutefois, soumis à un environnement hostile, la réponse des instruments mis
en orbite se dégrade ompromettant la préision des mesures. Ainsi, on onsidère que les fu-
sées peuvent fournir des mesures mieux étalonnées que les satellites. Toutefois, les fusées ne
permettent l'aquisition que de quelques spetres. En outre, selon les longueurs d'onde, l'iner-
titude sur les mesures réalisées ave les fusées est estimée entre 15% et 50% (Higgins, 1976).
Suite aux mesures d'irradiane du satellite AE-E, il n'y a eu auune mesure du ux journalier
de l'EUV (exepté une vingtaine de jours lors de la mission du satellite San Maro 5) jusqu'en
2002 ave le lanement de la mission TIMED (Woods et al., 1998). Ce manque important de
données est surnommé le "Solar EUV Hole" (Donnelly, 1987).
Les observations des longueurs d'onde supérieures à elles de la raie Lyman α à 121.57 nm
ont été plus nombreuses. DeLand & Cebula (2008) résument toutes les missions dévolues à
l'observation de la bande spetrale 120-400 nm depuis 1978 : l'instrument "Solar Baksatter
UltraViolet" (SBUV), qui mesure l'irradiane spetrale entre 170 et 400 nm, a d'abord été uti-
lisé sur le satellite d'observations NIMBUS-7 pour mesurer l'irradiane du maximum solaire du
yle 21, puis sur les satellites NOAA-9 pour tout le yle 22, et sur NOAA-11 pour le maximum
et la phase desendante du yle 22. L'instrument "Solar Mesosphere Explorer" (SME) mesure
l'irradiane entre 115 et 300 nm pour le maximum du yle 21 et la phase desendante du même
yle (Rottman, 1988). Ensuite, le satellite "Upper Atmospheri Researh Satellite" (UARS)
possède à son bord deux instruments dévolus à l'observation de l'irradiane entre 115 et 400 nm
entre le maximum du yle 22 et la phase desendante du yle 23 : "Solar Ultraviolet Spetral
Irradiane Monitor" (SUSIM) (Bruekner et al., 1993), et "SOLar Stellar InterComparison Ex-
periment" (SOLSTICE) (Rottman & Woods, 1994). Ces deux dernières expérienes proposent
pour la première fois un système de alibrations en vol. Enn le satellite "SOlar Radiation
and Climate Experiment" (SORCE) est lané en janvier 2003, ave à son bord l'instrument
SOLSTICE II qui ontinue toujours aujourd'hui les mesures d'irradiane.
Les missions Atlas ont eu pour but de mesurer un spetre solaire de référene, des bandes
spetrales de l'EUV jusqu'aux ondes radio ave une exellente résolution
1
en utilisant divers
1. variable selon la bande spetrale onsidérée : 1 nm pour l'EUV, 0.05 nm pour le reste de l'UV, 0.02 nm
pour le visible et enn 0.2 nm pour les ondes radio.
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instruments à la fois sur fusées et à bord de la station spatiale internationale. Thuillier et al.
(2004) propose un spetre omposite obtenu par diérentes missions lors de ampagnes d'obser-
vations en 1992 et 1994, pour des onditions prohes respetivement des onditions maximale et
minimale de l'ativité solaire. Notons toutefois que l'irradiane pour les bandes spetrales XUV
et EUV sont déduites d'un modèle (Woods & Rottman, 2002), les valeurs du ux EUV étant
onnues à 30% près. Ces missions Atlas sont représentées sur la gure 2.1 par les trois bandes
vertiales entre 1992 et 1994.
Figure 2.1. Missions d'observations de l'irradiane solaire UV depuis le début des années 60 jus-
qu'à nos jours. Seules les missions dont les instruments ont une résolution spetrale sont
representées ii.
Ces ampagnes d'observation tentent d'apporter des éléments de réexion sur deux problèmes
de fond. Le premier problème onsiste à mesurer l'ensemble du spetre solaire, an d'en obtenir
une bonne desription ave la meilleure résolution spetrale. Les spetres des missions Atlas
sont largement utilisés omme référene pour nombres de modèles atmosphériques planétaires.
Ce besoin d'un spetre solaire de référene est essentiel pour la aratérisation de la réponse
des atmosphères planétaires au spetre solaire. Le deuxième problème onsiste plutt en une
desription orrete de l'évolution du spetre pour une longueur d'onde donnée au ours du
temps. La résolution spetrale est en générale moindre que pour un spetre de référene. Les
observations permettent aujourd'hui d'obtenir des spetres de manière régulière ave une bonne
résolution temporelle (plusieurs spetres par jour pour SORCE, voire plusieurs par minute pour
SDO/EVE (Woods et al., 2010)).
La gure 2.1 donne toutefois l'impression que les nombreuses missions, prinipalement dans le
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FUV et le MUV, assurent une ouverture parfaite depuis le début des années 80. Toutefois, les
problèmes de dégradation, et surtout le désaord sur les valeurs absolues de l'irradiane entre
instruments, rendent l'exploitation de ertaines données extrêmement diile, notamment sur
le long terme.
Pour palier es problèmes, et surtout aux manques d'observations dans l'EUV, le besoin de
séries temporelles ontinues et alibrées du ux UV pour des modèles aéronomiques onduit au
développement de modèles empiriques de la variabilité de l'irradiane solaire dans l'UV. Nous
allons rapidement les passer en revue.
2.2 Les modélisations de la variabilité de l'irradiane solaire UV
La plupart des modèles de variabilité sont semi-empiriques dans la mesure où ils assimilent
des indies d'ativité solaire. Rares sont les modèles physiques, dont le prinipe repose sur la
modélisation des proessus physiques que nous avons évoquée au hapitre d'introdution (setion
1.2.3). Citons par exemple la famille de modèles CHIANTI (Dere et al., 1997). Ces modèles ne
sont toutefois pas alimentés par les observations, don très peu ontraints. Ils sont utilisés pour
dérire l'irradiane en fontion des onditions de l'atmosphère solaires, mais sont d'une utilité
réduite pour dérire la variabilité temporelle.
Tous les modèles de reonstrution de l'irradiane spetrale pour l'UV se basent prinipalement
sur le prinipe que l'évolution du hamp magnétique et les strutures assoiées sont à l'origine de
la variabilité de l'irradiane (Foukal & Lean, 1988; Krivova et al., 2003; Domingo et al., 2009).
Nous pouvons distinguer les modèles empiriques des modèles semi-empiriques : les deux ap-
prohes sont similaires dans le sens où elles se basent sur l'exploitation de paramètres physiques
indiquant le niveau d'ativité solaire. La diérene prinipale réside dans la manière d'exploi-
ter es paramètres, nous préiserons le aratère empirique ou semi-empirique des diérentes
approhes lors de leurs desriptions respetives dans la suite. L'approhe empirique néessite
d'avoir des mesures d'irradiane ouvrant une période de temps signiative pour pouvoir four-
nir un modèle robuste, ontrairement à l'approhe semi-empirique où le modèle n'est basé que
sur les propriétés physiques de l'irradiane.
Il existe diérents indies et proxies. Un bon proxy doit être sensible aux mêmes phénomènes
physiques responsables de la formation de l'irradiane solaire dans l'UV que l'on souhaite re-
onstruire. Il doit aussi être failement mesurable, et dans la mesure du possible, pouvoir être
reonstruit dans le passé. Toutefois, la majorité des indies utilisés dans les modèles empiriques
et semi-empiriques reposent sur leur failité d'aquisition, et moins sur leur représentativité vis
à vis d'une bande spetrale. Nous pourrons distinguer deux types de données. Premièrement
les indies issus d'images solaires à diérentes longueurs d'onde, lesquelles sont utilisées pour
estimer l'aire de diérentes strutures magnétiques. Enn, les indies solaires déduits par une
mesure direte du ux intégré sur le Soleil entier à ertaines longueurs d'onde.
Citons les diérents indies solaires qui sont ouramment utilisés dans les modèles que nous
présenterons plus tard :
• Le nombre de tahes solaires que nous avons déjà évoqué dans le hapitre préédent : e
n'est pas à proprement parler un indie pour la variabilité de l'irradiane dans l'UV mais il
reste l'un des indies les plus largement utilisés. L'apparition et la dissipation des tahes a
été l'une premières preuves du aratère non immuable du Soleil. Cet indie est mesurable
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depuis le sol, à partir d'images prises dans la bande spetrale du visible. Certainement
l'indie le plus vieux mesuré, nous disposons de données remontant au début du XVIIème
sièle.
• L'indie radiométrique, noté F10.7, est le ux radio intégré sur le Soleil pour λ = 10.7
m. Covington (1961) remarque une variabilité prohe de l'évolution des régions atives et
du yle solaire. L'indie F10.7 et ses variations ressemblant susamment aux variations
des ux intégrés dans l'UV, et indie est largement répandu dans les modèles ionosphé-
riques. Deux proessus thermiques entrent en jeu lors du proessus d'émission du ux
radio : l'émission gyro-résonante prohe des tahes solaires ('est la omposante majori-
taire pour λ = 10.7 m), où le hamp magnétique est important, et les émissions libre-libre
(bremsstrahlung) distribuées plus largement sur la surfae du disque solaire (Tapping &
Detraey, 1990). Cet indie est plus représentatif de l'ativité magnétique pour un So-
leil non éruptif. La ombinaison de es deux proessus explique pourquoi le ux à ette
longueur d'onde dérit si bien l'ativité solaire. Ces mêmes proessus physiques sont en
revanhe totalement dièrent de eux responsables du rayonnement UV. Exprimé en unité
de ux solaire (10−22 W.m−2.Hz−1), et indie varie approximativement de 60 à 300 du
minimum au maximum solaire à l'orbite terrestre. Cet indie est mesurable depuis le sol,
et est quotidiennement mesuré depuis 1947 à l'observatoire de Pentiton, Canada.
• L'indie du magnésium, Mg II, est le rapport entre le entre et les ailes de la raie K du
magnésium à 280 nm. Le entre de la raie est prinipalement issue de la hromosphère
tandis que les ailes sont formées dans la photosphère. L'opaité étant maximale au entre
de la raie, le rayonnement non absorbé pour ette longueur d'onde provient d'une région de
plus haute altitude de l'atmosphère solaire (Heath & Shlesinger, 1986). Cet indie permet
ainsi de quantier la variabilité de la hromosphère, la photosphère variant très peu.
Cet indie est représentatif de la bande spetrale du FUV onentrant une bonne partie
des émissions hromosphériques. C'est également un traeur de l'ativité magnétique de
surfae, en partiulier des strutures omme les faules. Cet indie n'est observable qu'à
l'aide de satellites, à ause de l'absorption de l'atmosphère. Par le biais de diérents
instruments, il est ontinuellement mesuré depuis 1978 (Vierek et al., 2004). Le prinipal
intérêt de mesurer un rapport réside dans le fait que la dégradation de l'instrument a peu
d'eet sur la mesure.
• La raie K du alium ionisé une fois, Ca II K, à 393.3 nm, formée également dans la
hromosphère, est également un bon indie de l'ativité hromosphérique (White & Li-
vingston, 1981) omme l'indie du magnésium. Les plages (hromosphériques), qui sont
en émission, sont bien mieux ontrastées à ette longueur d'onde que ne le sont les fa-
ules (photosphériques) en lumière visible. Comme es strutures sont o-spatiales, nous
avons aès à l'aire oupée des faules via les images prises dans la raie du alium. Les
faules jouent un rle prédominant dans la variation de l'irradiane totale (TSI), puis-
qu'elles ompensent le déit ausé par les tahes solaires. L'indie du Ca K est de e fait
utilisé pour reonstruire la TSI. De même, la aratérisation des plages est un bon indie
des variations de la hromosphère et don des bandes spetrales FUV et MUV. Diérents
spetro-imageurs observent régulièrement ette raie depuis le sol, ave préision, depuis
le début des années 70. Notons que l'indie du Ca K est suivi depuis plusieurs déennies
pour de nombreuses étoiles, e qui a permis de mieux omprendre les yles stellaires et
de faire le lien ave le yle solaire (Hall, 2008).
• Le triplet de l'hélium I à 1083nm. L'hélium neutre He I est prinipalement d'origine
hromosphérique. La raie d'absorption infrarouge permet de sonder la hromosphère et
ses variations (Donnelly et al., 1985). Cet indie est mesuré depuis 1974 à partir d'imageurs
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au sol, e qui failite son aquisition (Harvey & Livingston, 1994).
Il est fréquent dans la littérature de onsidérer la mesure et la modélisation de la variabilité
spetrale de l'EUV d'une part, et les bandes spetrales du FUV et MUV d'autre part. En
eet, l'instrumentation requiert des spéiations diérentes en fontion de la bande spetrale
onsidérée. Dans la suite de e hapitre, nous suivrons ette habitude. Pour haque intervalle
spetral, nous nous attarderons à dérire les diérents modèles empiriques de reonstrution de
la variabilité spetrale.
2.2.1 L'UV Lointain (FUV) et Moyen (MUV)
Nous nous intéressons ii aux modèles de reonstrution de l'irradiane pour le FUV (121-
200 nm) et le MUV (200-300 nm). Cook et al. (1980) proposent l'un des tous premiers modèles
empiriques, dit modèle CBV : en se basant sur le prinipe que la surfae solaire, selon le yle
d'ativité, est naturellement déomposée en deux types de régions distintes, une alme et l'autre
magnétiquement ative, l'irradiane F (λ, t) peut s'érire omme :
F (λ) = Fq(λ)[fCp(λ) + (1− f)] (2.1)
ave Fq(λ) = 2π
∫
Iq(λ, µ)µdµ, l'irradiane pour la région alme, f , la fration du disque ouverte
par les régions atives, et Cp(λ) le ontraste d'une région ative par rapport à une région alme.
Les mesures des radianes des régions almes et atives lors de ampagnes d'observations entre
1976 et 1980 permettent de déterminer les ontrastes. Le Soleil alme est onsidéré omme étant
un Soleil dont la surfae n'est ouverte d'auune tahe. Seulement, du fait du peu d'observations,
les variations entre-bord sont négligées, les valeurs de ontraste étant les mêmes quelque soit
la position de la région ative. La fration, f , est déterminée omme f = 6.25.10−4RZ , ave RZ
le nombre de tahes solaires ou alors f = 1, 56.10−3PI, où PI est l'indie des plages observés
dans la raie du Calium. Les auteurs supposent que l'émission des régions atives (observée
dans la raie du alium, ou bien estimée par le nombre de tahes) est bien o-spatiale ave
les émissions dans l'UV. Toutefois, les omparaisons ave des mesures diretes d'irradiane,
mettent en évidene un manque d'émission des régions atives, une analyse plus détaillée des
ontributions des strutures au sein même des régions atives étant néessaire.
Skumanih et al. (1984) mettent en évidene qu'il faut plus de deux omposantes pour dérire la
variabilité à la fois sur le long terme et la modulation de 27 jours. Une troisième omposante est
proposée, le réseau atif, qui dérit les petites éhelles spatiales modérément brillantes résultant
de la fragmentation des régions atives. Les auteurs estiment que ette troisième omposante
pourrait ontribuer à hauteur de 40% à l'exès d'émission lors du maximum solaire.
Lean et al. (1982) proposent ainsi un modèle pour la variabilité de l'irradiane entre 145 et
200 nm en ajoutant une omposante supplémentaire an d'expliquer le manque d'émission.
L'irradiane peut s'érire omme suit :
F (λ) = Fq(λ) + FN (λ) + FP (λ) (2.2)
ave Fq(λ, t), l'irradiane pour le soleil alme, l'émission modérée du réseau atif FN (λ, t), et
la forte émission des plages, FP (λ, t). L'irradiane pour le Soleil alme est ertainement un des
paramètres les plus importants : les auteurs utilisent le ux de référene SCREF#21 (Hinte-
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regger, 1981), alibré selon la date du minimum solaire de mai 1978 an de fournir l'irradiane
pour le Soleil alme utilisée dans ette étude. L'expression des autres ontributions est expliitée
omme suit :
• Les plages FP (λ)
FP (λ) = 2πIq(λ, 1)
∑
AWDCi µiR(λ, µi)[Cp(λ)wi − 1] (2.3)
ave Ai, en unité d'hémisphère solaire, la surfae d'une plage estimée via les spetro-imageurs
observant la raie du alium Ca II K. Les auteurs supposent toujours que l'émission dans l'UV
prohe soit o-spatiale ave les émissions dans le FUV. L'eet entre-bord est onsidéré pour la
plage i, ave Iq(λ, 1) l'intensité spéique au entre du disque, et R(λ, µi) la variation entre-
bord attribuée à la plage i. Toutefois pour une plage donnée, les auteurs supposent R(λ, µi)
onstant, négligeant don la variation entre-bord intrinsèque à la dimension de la plage (ela
reste vrai si la plage est de faible dimension, et loin du limbe). Les oeients de ontraste CP
sont identiques à eux de Cook et al. (1980). Les auteurs ajoutent également le paramètre wi
qui permet de quantier le niveau d'émission de la plage sur une éhelle de 1 à 5.
• Le réseau atif FN (λ)
FN (λ) = Fq(λ)∆fN [CN (λ)− 1] (2.4)
ave CN les ontrastes liés au réseau atif. Un rapport empirique entre réseau atif et les plages
a été établi basé sur quelques mesures à la n des années 70 ave une bande passantes entrée
sur 200 nm. Le réseau atif est onsidéré omme étant deux fois moins brillant que les plages
de telle manière que CN = 1/2 CP . Pour les nombreuses raies spetrales présentes dans et
intervalle, le rapport empirique CN = 1/3 CP est préféré. La surfae du réseau atif, ∆fN , est
diretement liée à la zone oupée par les plages. Skumanih et al. (1984) estiment en eet que
l'apparition du réseau atif est lié à la disparition des plages. Les auteurs lient l'aire du réseau
atif à l'aire des plages par une fontion linéaire, moyennée sur 7 rotations, mais retardée d'une
rotation solaire moyenne (le temps de vie moyen d'une plage), tel que
∆fN (t) = 13.3.10
−5〈
∑
AWDCi (t− 27) 〉7 rotations (2.5)
Lean & Skumanih (1983) et Lean (1984) utilisent un modèle similaire pour reonstruire
respetivement l'émission de la raie Lyman α et l'intervalle de longueur d'onde 200-300 nm. Du
fait d'une pauvre résolution spatiale des images de l'époque, l'estimation des diérentes aires
d'oupation est un exerie diile. Cela onduit bien souvent à sous-estimer d'un fateur
deux l'irradiane. En utilisant les données de l'instrument SME, Lean (1991) onlut que e
modèle à trois omposantes reproduit très bien les modulations à 27 jours, mais pas la tendane
à long terme. Comme exemple, le ux pour la raie de Lyman α est sous estimé de 30%, alors
que le ux à 205 nm l'est de 5% sur un yle solaire. L'auteur ne peut onlure sur un besoin
d'une quatrième omposante, ou bien d'une sous estimation des zones d'émission attribuées
aux trois omposantes. En eet, peu d'observations sont disponibles an de aratériser au
mieux l'irradiane pour le Soleil alme mais également pour les aluls des ontrastes. Toutefois,
Skumanih et al. (1984) suggèrent un manque évident d'émission. L'espae oupé par le réseau
atif est maximal dans les modèles (environ 40% de la surfae du disque), e qui laisse suggèrer
soit la présene d'une quatrième omposante, ou bien un onstraste plus fort pour le réseau
atif.
Les progrès informatiques aidant, Worden (1996) propose de nouveau un modèle à trois om-
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posantes pour l'irradiane dans l'UV lointain entre 120 et 200 nm. L'auteur reprend les trois
mêmes omposantes : le Soleil alme, le réseau atif et les plages. En utilisant les mesures d'ir-
radiane de l'instrument UARS/SOLSTICE, les ontrastes sont dénis par régression linéaire.
Ce modèle, valable entre les années 1985 et 1995, permet de reonstruire l'irradiane sur le
long terme ave une erreur estimée à 7%, les modulations à 27 jours étant toujours bien re-
onstruites. Worden et al. (1998) dérivent l'algorithme utilisé an de déterminer de manière
plus préise les aires des diérentes ontributions, toujours en utilisant les images de la raie du
alium. Cette étude permet également de mettre en évidene une quatrième omposante : en
plus du réseau atif, les auteurs suivent le travail de Zwaan (1987) an de dénir une étape
intermédiaire dans le proessus de dissipation des régions atives. Les strutures résultantes,
que les auteurs nomment le réseau augmenté, ont un onstraste enore important, moindre que
elui des plages mais plus grand que elui du réseau atif. Ce dernier, de moindre ontraste
don, a également une struture plus petite ar provenant des strutures magnétiques résultant
de la dissipation nale de la région ative. Cette étude permet également de onlure que les
ontrastes des diérentes strutures restent onstants sur le yle solaire, e qui permet de sim-
plier les modèles de reonstrution. Worden et al. (2001) poursuit l'étude en intégrant ette
quatrième omposante dans un modèle de reonstrution de l'irradiane pour l'intervalle 120-200
nm. Utilisant un modèle de régression non-linéaire à partir des données de UARS/SOLSTICE,
les auteurs reonstruisent l'irradiane ave une erreur d'environ 5%. Les aires de haque ompo-
sante étant toujours déterminées par des images dans la raie du alium Ca II K. Johannesson
et al. (1995) utilisent également les images de la raie Ca II pour reproduire les variations pour
la raie Lyman α. Un modèle empirique basé sur les données d'UARS/SOLSTICE permettent
diretement d'ajuster les ontributions relatives à l'intensité de haque pixel, sans onsidération
des diérentes strutures présentes à la surfae du Soleil.
Tous les modèles présentés jusqu'à maintenant ne onsidèrent jamais l'indie des tahes solaires
(omme vu dans le visible), ar leur domaine d'appliation se limitait aux longueurs d'onde
inférieures à 200 nm. Nous avons déjà évoqué au hapitre 1 les rles des faules et des tahes
dans la variabilité de l'irradiane. Le préédent modèle présenté Worden et al. (2001) peut être
étendu pour le MUV puisque e sont les eets des faules qui sont onsidérés.
De nombreux modèles utilisant à la fois la dynamique des faules et elle des tahes solaires
ont été développés pour modéliser l'irradiane spetrale pour le MUV et le NUV. L'irradiane
spetrale F (λ) peut s'érire omme suit :
F (λ) = a(λ) + b(λ)Ff (t) + c(λ)FS(t) (2.6)
ave Ff (t) l'indie des faules et FS(t) l'indie des tahes solaires, obtenue dans des images
visibles de la surfae solaire. Les oeients a(λ), b(λ) et c(λ) sont déterminés par régression
linéaire en utilisant les données de SOLTICE/UARS. L'indie des faules peut être déterminé
de plusieurs façons. Lean et al. (1997) proposent dans un premier temps d'utiliser l'indie du
magnésium Mg II, indie hromosphérique. Or et indie est fortement orrélé ave l'indie
des tahes solaires, la ontribution de l'assombrissement dû aux tahes solaires doit don être
soustraite à l'indie du magnésium. Lean et al. (1998) reprennent dans un seond temps l'idée
d'utiliser les images du Soleil observé dans la raie du alium Ca II K : la reonstrution de
l'irradiane est d'autant meilleure que les longueurs d'onde sont ourtes : alors que le oeient
de orrélation peut atteindre 0.9 pour la bandes spetrale 200-250 nm, elui hute drastiquement
autour de 0.5 pour la bande spetrale 350-400 nm. Selon les auteurs, les problèmes de alibration
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sur le long terme de SOLTICE/UARS rendent diile toute interprétation du omportement
à long terme de es modèles. Par ailleurs, les auteurs onrment dans es travaux la faible in-
uene des tahes solaires dans la variabilité spetrale pour les longueurs d'ondes inférieures à
300 nm. Comme exemple, Chandra et al. (1995) proposent un modèle de reonstrution pour
l'intervalle 121-200 nm uniquement basé sur l'indie du magnésium. En utilisant les données de
SUSIM/UARS et de UARS/SOLSTICE, les auteurs montrent une exellente reonstrution de
la modulation à 27 jours, mais éhouent à reonstruire proprement les tendanes à long terme.
Finalement, Lean (2000) généralise e modèle à deux omposantes pour le visible ainsi que pour
l'infrarouge en dénissant pour les longueurs d'ondes supérieures à 400 nm un ux de référene
du Soleil alme (sans tahes, ni faules) qui est en réalité un spetre omposite à partir de
mesures de SOLSPEC (0.401-0.874 µm) (Thuillier et al., 1998) et un spetre théorique pour les
plus grandes longueurs d'onde (Kuruz, 1991). Ce ux de référene étant ensuite modulé par les
ontributions des faules et des tahes solaires.
Voyons à présent les modèles semi-empiriques d'irradianes pour le FUV et le MUV. Le mo-
dèle semi-empirique SATIRE permet de reonstruire l'irradiane spetrale pour le MUV, le
NUV, ainsi que le visible (Fligge et al., 1998; Unruh et al., 2000; Krivova et al., 2003, 2006).
Les auteurs se basent toujours sur l'hypothèse que le magnétisme sur la surfae solaire est en-
tièrement responsable de la variabilité de l'irradiane solaire. Plutt que d'utiliser des images
dans diérentes longueurs d'onde (i.e dans la raie du alium Ca II K), les auteurs utilisent
les magnétogrammes mesurés par MDI/SOHO. Sur de telles images, les régions atives peuvent
se déomposer en plusieurs omposantes, telle que le Soleil alme (q), les tahes solaires ave
l'ombre (o) et la pénombre (p) et les faules (f). L'irradiane peut ainsi s'érire omme la somme
de es quatre omposantes :
F (λ, t) =
∑
i,j
[αo(i, j, t)Io(i, j, λ) + αp(i, j, t)Ip(i, j, λ) + αf (i, j, t)If (i, j, λ)
+(1− αo(i, j, t) − αp(i, j, t) − αf (i, j, t))Iq(i, j, λ)]
Les intensités I(i, j, λ)q,o,p,f sont alulées (à l'équilibre thermodynamique loal) à partir des
modèles d'atmosphères orrespondants (Unruh et al., 1999). Les intensités dépendent de la
position (i,j), les variations entre-bord sont prises en ompte. Les fateurs de remplissage,
α(i, j, t)q,o,p,f sont déterminés, en utilisant les magnétogrammes et les images du ontinuum. Ce
modèle reproduit bien les variations à ourt terme de l'irradiane spetrale pour les longueurs
d'onde supérieures à 200 nm. En dessous, l'hypothèse de l'équilibre thermodynamique loal
(ETL) n'est plus valable, et les désaords entre le modèle et les données sont d'autant plus
grand que les longueurs d'onde sont petites. Plusieurs travaux réents proposent de nouveaux
modèles d'atmosphères hors-ETL an de répondre à e problème et ainsi explorer l'EUV (e.g.
Fontenla et al. (2009); Shapiro et al. (2010)).
Dans le adre du projet SOlar-TERrestrial Investigations and Arhives (SOTERIA), Luis Vieira
de notre équipe au sein du LPC2E utilise la même approhe pour reonstruire, en temps réel,
l'irradiane solaire spetrale pour le FUV et le MUV. Ces résultats sont mis à la disposition de
la ommunauté (sur le site internet http ://lp2e.nrs-orleans.fr/∼soteria/).
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2.2.2 L'Extrême UV (EUV)
Nous proposons dans ette setion de présenter les modèles d'irradiane pour l'EUV (10-121
nm). Nous venons de voir que la modélisation de la omposante EUV est rendue plus diile
par la ontrainte hors-ETL. En eet, les proessus physiques à l'origine du l'EUV et du XUV
sont ontrlés par ollisions életroniques omme nous l'avons vu au hapitre 1. Par ailleurs la
reonstrution ne s'adresse par forément aux mêmes ommunautés d'utilisateurs. De e fait, la
reonstrution de la omposante EUV est fréquemment dissoiée de elle des longueurs d'onde
plus élevées.
Suite aux observations de plusieurs fusées, Hinteregger (1970) présente un ux EUV de réfé-
rene pour un Soleil d'ativité moyenne, non-éruptif. Les mesures d'irradiane de l'instrument
EUVS (EUV spetrometer) à bord du "Atmospheri Explorer C" (AE-C) permettent de fournir
une version orrigée de e ux de référene (Hinteregger, 1976). Heroux & Hinteregger (1978)
présente un nouveau ux de référene, dénommé R74113, pour un Soleil d'ativité modérée
suite aux mesures d'une fusée lanée en avril 1974, puis une version orrigée, F74113, suite aux
données aquises par le satellite "Atmospheri Explorer E" (AE-E). Les auteurs reommandent
l'utilisation de e ux de référene pour une ativité solaire faible (F10.7 autour de 70). Seule-
ment, les auteurs soulignent la diulté de dénir le Soleil alme pour l'EUV, le minimum des
indies ne orrespondant pas aux observations dans l'EUV. Les auteurs déonseillent tout parti-
ulièrement l'utilisation d'indies pour quantier la variabilité de l'irradiane : les observations
de six fusées (Heroux & Higgins, 1977) présentent un ux EUV variable de moins de 10% alors
que l'indie radiométrique osille entre 70 et 170. Enn, les auteurs déonseillent l'utilisation de
es spetres de référene pour un autre yle solaire que le vingtième.
Les satellites AE-C et AE-E permettent l'observation du yle 21, entre 1974 et 1980. Hinteregger
(1979) note des diérenes importantes entre les yles 20 et 21. Une diérene majeure étant
que le ux EUV lors du minimum du yle 21 est supérieur au elui du yle 20 hors minimum.
D'une manière générale, les variations de l'irradiane semblent être de façon inattendues très
larges omparées au yle 20. Les auteurs insistent de nouveau sur la faible représentativité
de l'indie radiomètrique de la variabilité de l'irradiane. Comme exemple, l'amplitude de la
variation à 27 jours est beauoup plus faible pour le ux EUV que pour l'indie F10.7 (les
raies oronales présentent toutefois une amplitude similaire, l'indie ayant une forte omposante
oronale). Pour répondre aux besoins en aéronomie, Torr et al. (1979) proposent les fréquenes
d'ionisation pour 37 intervalles de longueurs d'onde (d'une largeur spetrale de 5 nm ou bien les
raies importantes) à partir des mesures du satellite AE-E, pour un Soleil d'ativités maximal
et minimal. Les auteurs suggèrent une interpolation entre es deux niveaux en utilisant l'indie
F10.7 (ainsi que sa moyenne sur 81 jours) pour déterminer les fréquenes d'ionisation à un autre
moment du yle solaire.
Bien que la représentativité de l'indie F10.7 par rapport à la variabilité de l'irradiane ait
été mise à mal dans les études préédentes, Hinteregger et al. (1981) présentent un modèle
nommé SERF1 basé sur les observations d'AE-E et sur l'indie F10.7. Un nouveau spetre de
référene, SC#21REF, onsidéré omme le minimum d'ativité du yle 21 est déni. Les auteurs
proposent un modèle de reonstrution par lasses, séparant ainsi les raies hromosphériques des
raies des zones de transition et de la ouronne. Limité au temps d'exploitation de AE-E (Juillet
1977-septembre 1980), l'irradiane F (λ, t) peut s'érire omme :
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F (λ, t) = Fq(λ)[1 + (Rk(t)− 1)C(λk)] (2.7)
ave Fq le spetre de référene SC#21REF, Rk(t) le rapport pour une date t donnée du ux
EUV sur elui du minimum solaire, et C(λk) un paramètre d'éhelle déterminé par régression.
Les deux lasses sont dénies par rapport aux raies Lyman β de l'hydrogène à 102.57 nm et la
raie Fe XVI à 33.5 nm. En l'absene de mesures, les rapports Rk(t) sont déterminés par rapport
à la valeur journalière de l'indie F10.7 et de sa moyenne sur 81 jours, 〈F10.7〉 , omme
R102.57(t) = 0.00113〈F10.7〉 + 0.0049[F10.7 − 〈F10.7〉] + 0.496 (2.8)
R33.5(t) = 0.625〈F10.7〉 + 0.365[F10.7 − 〈F10.7〉] − 48.9 (2.9)
En dehors du temps d'exploitation du satellite AE-E, les auteurs proposent la formule suivante,
toujours basée sur l'indie F10.7 :
F (λ, t) = Aλ〈F10.7〉 +Bλ(F10.7 − 〈F10.7〉) + Cλ (2.10)
Les oeients Aλ, Bλ et Cλ sont déterminés par une méthode des moindres arrés en se basant
sur les données d'AE-E. Faisant suite aux versions orrigés des ux de référene, Torr & Torr
(1985) realulent les fréquenes d'ionisation, toujours sous le format de 37 intervalles de lon-
gueurs d'onde. L'inertitude sur le modèle est toutefois autour de 60% pour les onditions maxi-
males et minimales solaires. Cela se traduit par une baisse d'ionisation des espèes majoritaires
(O
+
, N
+
2 , et O
+
2 ) de 12-17% et 21-25% pour le Soleil minimum et maximum respetivement.
Nusinov (1984) utilise également les données d'AE-E pour développer un modèle à deux om-
posantes basé sur l'indie F10.7. L'auteur dénit l'irradiane F (λ, t) omme suit :
F (λ, t) = B0 +B1(Fb −A)
2/3 +B2(F10.7 − Fb)
2/3
(2.11)
ave, Fb = 63 + sin
3.7(πt/T )e−5.2t/T où t représente le temps éoulé depuis le début du yle,
et T la durée estimée du yle solaire. L'équation se ompose d'un premier terme qui représente
le fond radio au moment de l'ativité minimale du soleil, et un seond terme qui représente la
omposante des régions atives. Les diérents oeients sont déterminés par régression non
linéaire.
Dans un artile de revue, Lean (1988) propose un état des lieux des onnaissanes sur la va-
riabilité de l'irradiane. Les diérents indies utilisés, omme l'indie radiomètrique, elles des
aires des régions atives (mesurées sur des images de la raie du Calium à 393.3 nm) ou même
enore le nombre de tahes solaires présentent une variation similaire au ux EUV, notamment
la modulation à 27 jours. Mais auun indie ne représente orretement la variabilité de l'irra-
diane à la fois sur le long et le ourt terme, une meilleur ompréhension de la physique de es
indies étant indispensable.
Tobiska (1988) explore l'idée d'utiliser non plus l'indie F10.7 mais plutt le ux de la raie
de Lyman α pour estimer les irradianes hromosphériques et le ux intégré dans le XUV
(entre 0.1 et 0.8 nm) pour estimer l'irradiane issue de la ouronne. La reherhe d'autres
indies pertinents onduit l'auteur à étudier également les variations de l'indie du magnésium.
Ces diérents indies présentent tous une modulation à 27 jours. Lyman α, Mg II et le ux
XUV présentent également des variations à 13.5 jours, qui traduisent l'eet de la variation
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entre-bord. L'indie radiométrique, F10.7, semble toutefois être mieux orrélé ave les émissions
oronales que ne l'est le ux dans les rayons X mous (Tobiska & Bouwer, 1989). Tobiska & Barth
(1990) présentent ainsi un modèle, basé sur les données d'irradiane d'AE-E, du satellite "Solar
Mesosphere Explorer" (SME) (Rottman et al., 1982) mais également d'un nombre important
d'observations fusées (Feng et al. (1989) ; Woods & Rottman (1990)). Les auteurs reprennent les
intervalles spetraux utilisés par Torr et al. (1979) en ajoutant deux intervalles dans les rayons
X mous. Ce nouveau modèle, dénommé SERF2, aratérise les émissions hromosphériques par
une relation linéaire de l'irradiane Lyman α, et les émissions oronales par une ombinaison
linéaire de l'indie F10.7 et du ux XUV. Il faut noter que e modèle n'utilise auun ux de
référene omme base de travail. L'information sur le ux au minimum du yle solaire est
intrinsèque à la variation des indies utilisés.
Lean (1990) ompare es deux modèles, SERF1 et SERF2 et onlut qu'auun des deux modèles
ne reproduit orretement les amplitudes et la struture temporelle des variations à ourt terme.
SERF2 tend d'ailleurs à surestimer la modulation à 27 jours pour les émissions oronales, et la
sous-estime pour les raies hromosphériques. Par ailleurs, SERF1 ne onverge pas vers le ux de
référene (SC#21REFW) lorsque le ux est évalué pour des onditions d'ativité minimale. Les
deux modèles présentent des diérenes de 10-100% selon les longueurs d'onde. L'auteur onlut
que SERF1 estime orretement les variations sur le long terme puisque le modèle se base sur les
données d'AE-E alors que SERF2 prévoit moins de variabilité pour les raies hromosphériques,
et surestime la variabilité des raies oronales. L'auteur propose enn d'étendre son modèle 3
omposantes (Lean et al., 1982) pour reproduire la variabilité de l'EUV. L'aire des régions
atives est toujours déterminée à partir des images de la raie Ca II K, mais est augmentée de
40% pour tenir ompte de l'élévation dans l'atmosphère solaire. Cette méthode, qui donne des
résultats orrets, n'est en réalité testée que pour la raie de l'He II à 58.4nm. Vernazza & Reeves
(1978) fournissent le ontraste Cp pour ette raie, qui est de l'ordre de 10.
An de palier aux faiblesses du modèle SERF2, e dernier va subir quelques transformations. To-
biska (1991) présente le modèle EUV91, et le préédent modèle est étendu depuis 1947 jusqu'au
présent pour les émissions oronales, et depuis 1976 jusqu'au présent pour les raies hromo-
sphériques. La résolution du modèle reste la même que pour le modèle préédent, à savoir les
intervalles spetraux dénis par Torr et al. (1979). Les auteurs utilisent pas moins de trois in-
dies tels que l'émission Lyman α, l'intensité de la raie de l'hélium I à 1083 nm, et enn l'indie
radiométrique F10.7 et sa moyenne sur 81 jours. Le ux peut être déterminé omme suit :
F (λ, t) = a0(λ) +
4∑
i=1
ai(λ)Fi(t) (2.12)
ave Fi(t) les diérents indies. Les oeient ai(λ) sont déterminés par régression en se basant
sur les nombreuses observations des satellites OSO-1/3/4/6, AEROS A, AE-E et également
sur de nombreux résultats de mesures fusées. Les auteurs prévoient également des relations
empiriques entre les diérents indies au as où un des indies serait manquant à une date t.
Tobiska & Eparvier (1998) réviseront e modèle en proposant EUV 97 : le ux s'érit omme :
F (λ, t) =
2∑
k=1
{
a0(λ, k) +
4∑
i=1
ai(λ, k)Fi(t)
}
(2.13)
ave k l'indie de lasse, k=1 pour la hromosphère et k=2 pour la zone de transition et la
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ouronne. Les auteurs diérenient pour haque longueur d'onde le ux hromosphérique du
ux émis par la ouronne. A l'instar du modèle EUV91, des relations entre haque indie sont
fournies par le modèle.
Les révisions des modèles des travaux de Tobiska se suèdent pour aboutir à SOLAR2000.
Tobiska et al. (2000) présentent le projet de reonstrution de l'irradiane pour tout le ux UV,
pour des appliations diverses. La struture du modèle reste identique au modèle EUV97, à savoir
séparer les émissions oronales des émissions hromosphériques, mais le nombre de missions
d'observations servant de base de la modélisation a onsidérablement augmenté. Les auteurs
dénissent de nouveaux paramètres d'entrée tels que les ux intégrés sur diérentes bandes
spetrales omme l'indie E10.7 qui représente l'énergie intégrée entre 1 et 105 nm. Un tel indie
peut selon les auteurs servir par exemple omme paramètre d'entrée aux modèles quantiant
la dérive des satellites. Tobiska (2004); Tobiska & Bouwer (2006) dérivent les développements
ultérieures de e modèle, inluant une multitude de nouveaux indies, toujours en prenant
ompte les mesures les plus réentes du moment. Les observations des expérienes TIMED/SEE
et SoHO/SEM sont par ailleurs inlus dans le modèle. Toutefois nous devons noter que les
algorithmes utilisés dans e modèle ainsi que les ritères utilisés pour la dénition de es proxies
restent assez obsurs. Ce modèle est aujourd'hui ouramment utilisé, et a débouhé sur des
produits ommeriaux.
Rihards et al. (1994) propose un modèle diérent destiné à un usage en aéronomie, EUVAC,
basée sur le spetre de référene F741113. Ce dernier est préféré au ux de référene "lassique"
SC#21REFW ar il oïnide davantage ave ertains résultats de modèles thermosphériques.
Les auteurs modient toutefois e ux par un fateur deux entre 12 et 25 nm, et d'un fateur 3
pour les longueurs d'onde inférieures à 15 nm an d'être en aords ave les mesures de ux de
photo-életrons lors du maximum solaire (Winningham et al., 1989). L'inertitude sur e ux de
référene modié est estimé à 20% pour les longueurs d'onde inférieures à 80 nm. Les auteurs
proposent d'utiliser l'indie radiométrique F10.7 pour reproduire la variabilité de l'irradiane
pour les 37 intervalles de longueurs d'onde (les mêmes dénies par Torr et al. (1979)) :
F (λ, t) = F74113′[1 +Ai(P − 80)] (2.14)
ave Ai un paramètre d'éhelle déni pour haque intervalle de longueur d'onde, et P =
1/2(〈F10.7〉 − F10.7) est l'indie d'ativité solaire. Le paramètre Ai est hoisi de telle ma-
nière que le ux alulé soit égal au ux de référene lorsque P= 80. En outre, le ux issu des
régions oronales doit représenter au moins 80% du ux de référene, sinon le ux pour ertaines
raies oronales (e.g. Fe à 28.4 nm) serait sous-estimé pour des onditions solaires minimales. Les
auteurs présentent également les setions eaes de photoionization pour les atomes d'oxygène
et d'azote. Rihards et al. (2006) proposent par la suite une version haute résolution du préé-
dent modèle, HEUVAC, reonstruisant les variations de l'irradiane entre 1 et 100 nm ave une
résolution de 1 nm.
Notons que tous es modèles ne sont que des variantes ayant toujours pour base une ombi-
naison linéaire ou non-linéaire. Étonnamment, des pistes plus élaborées, telles que l'utilisation
d'approhes multi-éhelles, n'ont jamais été réellement implémentées.
Passons à présent dans le domaine des modèles semi-empiriques. La aratérisation de spetre
de référene pour l'EUV pour un Soleil alme, FQS , alulé à partir des mesures d'émissions
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diérentielles, détaillé en annexe B, pour des raies optiquement mines omme dérit dans le
hapitre préédent onduisent Warren et al. (2001) à proposer un nouveau type de modèle de
reonstrution de la variabilité de l'irradiane pour l'EUV, le modèle semi-empirique NRLEUV.
Les auteurs onsidèrent les aires sur la surfae du disque solaire ouverte par des strutures dont
l'irradiane est diérente de elle du soleil alme, omme les régions atives, les trous oronaux
et le réseau atif. Warren et al. (2001) dénissent des spetres de référenes pour les régions
atives, IA et les trous oronaux, ICH , toujours à partir des mesures d'émissions diérentielles
en plus de elui dévolue au Soleil alme (Warren et al., 1998). Pour les raies hromosphériques,
les auteurs déterminent les aires des diérentes strutures Ak en utilisant les images prises dans
la raie Ca II, alors que pour les raies oronales les auteurs utilisent les images en rayons X mous
prises par le "Soft X-Ray Telesope" à bord du satellite Yohkoh. La méthode développée pour
déterminer l'aire des diérentes strutures est similaire à elle utilisée pour modéliser l'irradiane
pour les longueurs d'ondes supérieurs à Lyman α (Cook et al., 1980; Lean et al., 1982; Worden,
1996). L'irradiane totale peut s'exprimer omme suit :
F (λ, t) = FQS(1 +
∑
k=A,CH
∆Fk
FQS
) (2.15)
où
∆Fk
FQS
est diretement relié au ontraste Ck =
Ik
IQS
alulé selon les mesures d'émission dié-
rentielles, aux diérentes aires Ak et à la variation entre-bord. Notons que les ontrastes ne
sont pas déterminés diretement par des observations, mais bien par un rapport d'intensité de
référene pour haque struture.
En dehors du temps d'exploitation du satellite Yohkoh, les auteurs proposent un modèle em-
pirique basée sur les indies lassiques, en séparant les émissions oronales (T > 0.8 MK) des
émissions de la hromosphère et de la région de transition (T < 0.8 MK)
F (λ, t) =
{
a+ b (F10.7 − 70) + c (〈F10.7〉81 − 70) pour T > 0.8 MK
a+ b (MgII − 0.2621) pour T < 0.8 MK
(2.16)
Les auteurs omparent e modèle empirique ave les données d'AE-E. L'aord entre le modèle et
les données est de l'ordre de 25%, mais les modulations à 27 jours peuvent être sous-estimées de
prés de 50% pour ertaines raies oronales. Lean et al. (2003) proposent une étude omparative
des diérents modèles présentés jusqu'ii : le modèle SERF1 (Hinteregger et al., 1981), le modèle
EUVAC (Rihards et al., 1994), le modèle SOLAR2000 (Tobiska et al., 2000) et enn le modèle
NRLEUV. Les auteurs onfrontent les diérents modèles aux données d'AE-E mais également
aux données de l'instrument SEM/SoHO. Les auteurs onluent en premier lieu qu'ajouter un
indie hromosphérique tel que l'indie du magnésium améliore onsidérablement la reonstru-
tion des raies EUV formées dans la gamme de températures 10
4
-10
5
K. Ainsi, NRLEUV donne
de meilleurs résultats que SERF1 et EUVAC pour reproduire les modulations liées à la rotation
solaire. Alors que SOLAR2000 utilise également un indie hromosphérique, Lyman α, e mo-
dèle éhoue omplétement à reproduire les variations à ourt terme, suite éventuellement à une
mauvaise paramétrisation de et indie. Pour les variations à plus long terme, il est diile de
se prononer, les observations étant quasi inexistantes. Toutefois, le modèle NRLEUV présente
des variations plus faibles sur le yle de 11 ans ainsi qu'une valeur absolue plus faible que les
trois autres modèles. Il paraît plausible que le modèle ne tienne pas ompte d'une omposante
ontribuant fortement à la variabilité sur le long terme, tout en proposant une reonstrution
orrete des variations à ourt terme.
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Il faut rappeler que les seules données d'irradiane disponibles pour évaluer es modèles étaient
elles d'AE-E, e qui limite fortement l'évaluation des modèles sur le long terme. Suite au
lanement du satellite TIMED en janvier 2002, l'instrument "Solar EUV Experiment" (SEE)
mesure l'irradiane spetrale pour l'EUV et le FUV, nous permettant enn de omparer sur
une plus grande période de temps les modèles aux données. Woods et al. (2005) présentent les
données et les omparent aux modèles d'irradiane. Il s'avère que les quatre modèles (SERF1,
EUVAC, SOLAR2000 et NRLEUV) et les données de SEE sont en aord à 40% près pour les
longueurs d'onde supérieurs à 20 nm. Les modulations à ourt terme sont bien reonstruites,
même si l'irradiane mesurée entre 5 et 25 nm présente une variabilité plus importante que elle
prévue par les modèles. Le modèle NRLEUV reproduit orretement la bande spetrale 50-75
nm par l'utilisation de l'indie hromosphérique ontrairement à SERF1 et EUVAC. Toutefois,
les diérenes d'irradiane, d'un ordre de deux pour ertaines longueurs d'onde, mènent les
auteurs à onlure que les modèles doivent être révisés partiellement.
Tout réemment, Lean et al. (2011) présentent un nouveau modèle, NRLSSI, toujours en se
basant sur les indies solaire F107 et Mg II. Les auteurs dénissent e modèle empirique omme
suit
F (λ, t) = a(λ) + b(λ)Mg(t)DET + c(λ)F10.7(t)DET (2.17)
Les auteurs n'utilisent pas diretement les indies F10.7 et Mg II tels quels, mais plutt une
fontion dérivée, telle que TDET =
T (t)−<T (t)>81jours
<T>[2002−2009]
. Le modèle est avant tout onstruit pour
ajuster les données d'irradiane pour la phase desendante du yle 23, ar le modèle fait in-
tervenir des données intrinsèques au yle solaire, omme la valeur moyenne des indies sur es
huit années, < T >[2002−2009]. Ce modèle empirique s'appuie sur l'exellente longévité de la
mission TIMED, e qui permet pour la première fois d'évaluer un modèle de reonstrution de
l'irradiane sur une durée de temps signiative.
Nous avons déjà vu que tous les modèles sont apables de bien reproduire les modulations à
ourt terme, notamment les modulations à 27 jours. Ce modèle empirique ne fait pas exeption.
Ave des données ouvrant plus de sept années de mesures d'irradiane, il est possible d'étudier
les modulations à plus long terme. La gure 2.2.a présente tous les spetres journaliers mesurés
par SEE sur la période entre 2002 et 2009 à 1 nm de résolution (en bleu), ainsi que la reons-
trution via le modèle empirique à deux omposantes. Pour une longueur d'onde donnée, il faut
regarder les valeurs hautes et basses de l'irradiane, e qui représente le niveau de variabilité.
Si la reonstrution semble orrete au premier regard, la variabilité de l'irradiane sur les sept
d'années est tout de même sous estimée pour l'ensemble de l'EUV. Comme exemple, e modèle
ne prévoit que 90% de variabilité entre 0 et 40 nm, alors que SEE en mesure près de 180%.
Cela souligne une nouvelle fois le problème de la représentativité de l'indie F10.7 par rapport
aux raies oronales. Alors que le modèle est paramétré au mieux pour la phase desendante,
des grandeurs propres au yle étant utilisés omme < T >[2002−2009], les auteurs onluent
que e modèle empirique n'est pas approprié pour reonstruire l'irradiane dans l'EUV pour de
nombreuses longueurs d'onde.
Les auteurs étudient également la apaité de leur modèle à prédire l'irradiane : n'utilisant plus
que les données sur six rotations solaires pour le alul des oeients (plutt que l'ensemble
des données), l'erreur absolue sur l'irradiane peut atteindre 10% pour une prédition à 10 jours,
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Figure 2.2. Spetres journaliers mesurés par SEE entre 2002 et 2009. Les résultats pour le modèle à
deux omposantes (a), et pour le modèle NRLEUV (b) sont également représentés. Pour
une longueur d'onde donnée, l'épaisseur du trait représente le niveau de variabilité. La
résolution spetrale est ii de 1 nm. Figure tirée de Lean et al. (2011).
e qui peut limiter l'utilisation de e modèle.
Les auteurs omparent également les reonstrutions obtenues par le modèle semi-empirique
NRLEUV ave les données de SEE sur es sept années. la gure 2.2.b présente le résultat d'une
telle omparaison pour les années entre 2002 et 2009. Le modèle NRLEUV sous-estime enore
plus la variabilité de l'irradiane que ne le fait le modèle à deux omposantes. Des problèmes
pour la valeur absolue de l'irradiane pour ertaines longueurs d'onde sont également à noter, e
qui pose ertaines questions à propos de la alibration absolue du modèle ou bien de l'instrument.
2.2.3 Pertinene des Modélisations Empiriques ave des Indies
An de aratériser la variabilité de l'irradiane spetrale pour l'ensemble du spetre, l'uti-
lisation d'un spetromètre est eetivement l'outil idéal. Mais omme nous l'avons vu au début
de e hapitre, de tels instruments onstituent de véritables dés tehnologiques, et oûteux.
Soumis ontinuellement au ux UV, es instruments sont sensibles à une ontamination et se
dégradent rapidement. De fréquentes alibrations, par l'envoi de fusées ave à leur bord des
instruments lones, sont néessaires an d'évaluer la dégradation des instruments.
La diulté de mesurer diretement l'irradiane dans l'UV a onduit à l'élaboration de nom-
breux modèles. Bien que ette liste ne soit pas exhaustive, nous venons de présenter les diérents
modèles empiriques et semi-empiriques les plus utilisés aujourd'hui pour reonstruire la variabi-
lité de l'irradiane spetrale dans l'UV. Le modèle doit répondre au problème de fond, qui reste
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de reproduire dèlement la variabilité de l'irradiane spetrale solaire (dans l'UV dans le adre
de ette thèse) à la fois sur le ourt et le long terme. Dans un seond temps, e même modèle se
doit d'être robuste an d'avoir une bonne apaité de prédition de la variabilité de l'irradiane,
toujours sur le long terme. Tous les modèles présentés jusqu'ii, qu'ils soient empiriques (ave
des indies et proxies solaires) ou bien semi-empiriques ont l'approhe ommune suivante : la
variabilité de l'irradiane est gouvernée par l'ativité magnétique solaire en surfae. Nous pou-
vons poser la question suivante : toutes les faettes de la variabilité de l'irradiane spetrale
solaire sont elles bien gouvernées par e magnétisme en surfae ?
Comme nous l'avons vu, l'utilisation d'indies omme F10.7 ou bien enore l'indie du magné-
sium est largement répandue dans les modèles empiriques. La plupart des indies, notamment
F10.7 et le nombre de tahes solaires, sont des paramètres qui sont relativement failes à me-
surer. La mesure de tels indies remontent relativement loin dans le passé, e qui en fait des
paramètres de hoix pour aratériser l'irradiane spetrale, quoique la abilité des mesures est
à remettre en question plus l'on remonte dans le temps. L'indie radiométrique, F10.7, reste
relativement bien orrélé ave l'irradiane pour les variations sur le ourt terme, e qui en plus
de sa failité d'aquisition, justie le fait qu'il soit l'un des prinipaux indiateurs de l'ativité
solaire (Floyd et al., 2005).
Toutefois, es paramètres, intéressants à bien des égards, ne semblent pas pour autant être
totalement représentatifs de la variabilité solaire dans l'UV. Nous avons déjà mis en évidene
que le désaord entre les modèles empiriques les plus réents basés sur F10.7 et Mg II et les
observations reste parfois trop grand pour l'EUV pour les variations à long terme (e.g. gure
2.2, Woods et al. (2005)). D'autres travaux mettent en évidene, par une approhe statistique,
l'inadéquation de la variabilité entre de nombreux indies et le ux UV aussi bien pour le
long et le ourt terme. Ainsi, Dudok de Wit et al. (2009) onluent qu'auune ombinaison
des indies présentés préédemment n'est appropriée pour reonstruire les diérentes parties
de l'EUV. Ces indies ne ontiennent pas toutes les informations à propos de la variabilité de
l'irradiane. Seul l'indie du magnésium, Mg II, semble être un bon indie de la variabilité des
raies hromosphériques. En revanhe, auun indie n'est appropriée pour le MUV. Il semble que
les indies solaires ne ontiennent que partiellement des informations à propos de la variabilité
de l'irradiane spetrale.
La n du 23ème yle solaire a donné une nouvelle tournure à ette omparaison des indies en
raison du désaord roissant entre les observations et les modèles empiriques. Haigh et al. (2010)
omparent le modèle de Lean à deux omposantes (Lean, 2000) aux données des instruments SIM
et SOLSTICE, s'appuyant sur la longévité de la mission SORCE. Les instruments présentent
une diminution de l'irradiane quatre à six fois plus importante que ne le prévoit le modèle pour
les bandes spetrales FUV et MUV. Dans le visible, les données présentent une augmentation
de l'irradiane alors que le modèle prévoit une faible diminution. Ball et al. (2011) présentent
une omparaison entre les données de SIM et la modélisation de l'irradiane ave le modèle
SATIRE. Leurs onlusions sont identiques : le modèle basé sur le magnétisme solaire n'arrive
pas à reproduire le niveau de variabilité de l'irradiane pour les longueurs d'onde supérieures à
200 nm, omme mesurée par l'instrument SIM, que e soit pour les petites et grandes éhelles
de temps. Le désaord est partiulièrement important pour le MUV : l'instrument SIM mesure
près de 4% de variabilité pour ette bande spetrale entre n 2004 et début 2008 (ave un ux
integré sur tout le MUV de 15.4 W.m
−2
pour début 2004), alors que le modèle SATIRE en
prévoit à peine 0.4% (ave un ux de 15.1 W.m
−2
toujours pour début 2004).
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Les auteurs de es deux dernières études omparatives restent toutefois prudents sur l'inter-
prétation de es résultats, une mauvaise orretion de la dégradation des diérents instruments
n'est pas à exlure. On ne peut s'empêher de mentionner que la quantiation de l'erreur des
diérents modèles de reonstrution est assez diile. En eet, l'étalonnage des instruments est
extrêmement déliat. Pour les longueurs d'onde supérieures à 300 nm, l'erreur sur la préision
des mesures est parfois supérieure à la variabilité de l'irradiane spetrale elle même si bien qu'il
est diile d'obtenir une mesure d'irradiane non entahée d'erreur sur une période de temps
typique de la variabilité de l'irradiane spetrale (e.g. le yle de 11 ans).
Toutefois, si l'on onsidère que es mesures sont orretes, e désaord entre les données et
les modèles mettrait en évidene que d'autres méanismes que l'ativité magnétique en surfae
soient responsables des variations de l'irradiane solaire spetrale. Cela remet évidemment en
question l'approhe ommune de tous les modèles présentés jusqu'ii, soit ave une aratérisa-
tion des strutures magnétiques omme le modèle SATIRE pour le FUV et le MUV, ou bien le
modèle NRLSSI pour l'EUV, soit ave des indies solaires (F10.7, Mg II) eux-mêmes traeurs
de l'ativité magnétique en surfae.
Les mêmes onlusions s'imposent également pour la modélisation de l'irradiane solaire totale :
il manque à priori de l'information physique si l'on onsidère uniquement l'ativité magnétique
(Steinhilber, 2010). An d'expliquer e désaord, Fröhlih (2011) remet en question l'approhe
ommune de tous les modèles, et propose un seond méanisme pour la variabilité de l'irradiane
solaire spetrale et totale, omme la température moyenne du Soleil qui peut également évoluer,
jouant un rle sur le long terme.
Ces résultats remettent en ause la représentativité des indies solaires vis à vis de la variabilité
de l'irradiane spetrale dans l'UV. Cei est d'autant plus important que l'indie radiométrique
F10.7 reste souvent le seul indie de la variabilité de l'EUV pour de nombreux modèles io-
nosphériques et thermosphériques (e.g. Kokarts (2000); Liu et al. (2006)). La onentration
atmosphérique ainsi que la température thermosphérique sont diretement dépendantes du ux
EUV omme nous l'avons vu au hapitre 1. Des relations empiriques entre la densité életro-
nique dans l'ionosphère et F10.7 sont souvent avanées pour estimer l'impat du ux EUV sur
l'ionosphère. En omparant les quatre derniers minimums solaires, Emmert et al. (2010) re-
marquent en revanhe que es relations empiriques entre F10.7 et la densité életronique restent
fontionnelles sauf pour le minimum de 2008, onsidéré omme une anomalie. Alors que la den-
sité thermosphérique hute de prés de 28%, l'indie F10.7 ne hute que d'environ 4% pour le
dernier minimum. Une telle diminution de la densité ionosphérique pourrait s'expliquer par une
diminution de l'énergie intégrée dans la bande spetrale EUV lors du minimum entre le yle
23 et 24, e que laissent supposer les travaux de Solomon et al. (2010). La relation empirique
entre F10.7 et le ux EUV n'est don pas forément pertinente pour le dernier minimum. Ce
omportement est à relier à la phase desendante singulière du yle 23, qui peut s'expliquer par
une aumulation peu habituelle de trous oronaux aux basses latitudes impliquant une baisse
en émissions X et UV de la ouronne. Comme l'indie F10.7 est essentiellement sensible aux
variations magnétiques, la relation entre et indie et le ux EUV est mise à mal.
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2.3 Un espoir sans indies ?
2.3.1 Philosophie de Travail
Nous avons mis en évidene la limite de l'utilisation des indies dans la partie préédente,
la variabilité de l'irradiane solaire étant mal modélisée à la fois sur le ourt et le long terme.
Toutefois, les indies gardent tout de même des avantages ertains, notamment leur failité
d'aès, leur mesure possible depuis le sol pour ertains, ou enore des arhives historiques.
Ils feront enore l'objet de nombreuses études. Nous souhaitons proposer ii une alternative à
l'utilisation des indies.
Comme première solution, nous avons bien évidemment l'utilisation de spetromètres omme
TIMED/SEE et SORCE/SOLSTICE. Depuis n 2003, les diérentes missions d'observation de
l'irradiane spetrale fournissent quotidiennement un spetre quasi-omplet à partir du XUV
jusqu'au domaine radio. Ces observations sont essentielles pour omprendre la variabilité de
l'irradiane spetrale dans l'UV. Sans elles, auun modèle empirique, ou semi-empirique, ne
peut être développé. Toutefois, l'utilisation de tels instruments reste déliate, ar ertains verrous
tehnologiques, omme par exemple leur dégradation, ne sont toujours levés.
Nous proposons dans e travail une alternative pour reonstruire la variabilité spetrale dans les
bandes spetrales de l'EUV, FUV et MUV. La stratégie que l'on défend ii est d'utiliser non pas
des indies mais bien des mesures diretes utilisant des bandes spetrales orretement hoisies
an de reonstruire la variabilité de l'irradiane. Nous herhons à obtenir diretement l'infor-
mation sur la variabilité, que elle-i soit d'origine magnétique ou autres. Cela nous aranhit
de l'utilisation d'indies reétant moins bien ette variabilité. L'interêt est double : l'utilisation
de telles bandes passantes est tehnologiquement plus aessible et surtout moins oûteuse que
l'utilisation de spetromètres.
Au hapitre 1 et en annexe B, nous avons mis en évidene les diérents proessus de forma-
tion du spetre UV. En dépit de la omplexité des méanismes d'émission et d'absorption, les
ouplages magnétiques entre ouhes atmosphériques onduisent à une forte ohérene dans la
variabilité, à l'éhelle de temps supérieure à la dynamique d'événements sporadiques omme
les éruptions solaires (à l'éhelle de l'heure ou plus). Nous nous basons toujours sur ette idée
que la variabilité spetrale est ohérente. Il serait inutile de mesurer l'ensemble du spetre, mais
seulement d'identier les régions spetrales présentant la même variabilité an de déterminer un
nombre ni de raies (ou de bandes passantes) et an d'assurer la reonstrution de la variabilité
pour l'ensemble de l'UV.
De nombreux travaux ont déjà exploité l'idée de reonstruire la variabilité de l'irradiane spe-
trale à partir de la mesure de quelques bandes passantes en se basant sur ette idée de la ohé-
rene spetrale. Nous pouvons distinguer deux approhes pour identier es bandes spetrales,
une semi-empirique basée sur les propriétés physiques de l'irradiane, et la seonde empirique
basée sur des méthodes statistiques :
• Kretzshmar et al. (2006) proposent une méthode semi-empirique utilisant le alul de la
DEM, que nous avons introduite au hapitre 1 et en annexe B. A partir de l'irradiane
mesurée dans six raies orretement hoisies, la DEM pour le Soleil entier est alulée.
Les auteurs utilisent par la suite le ode atomique CHIANTI pour obtenir l'irradiane
spetrale dans l'EUV pour les raies optiquement mines. Les raies optiquement épaisses
sont traitées de manière empirique. Une approhe similaire est également proposée par
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Feldman et al. (2010). Notons que ette approhe est diérente de elle proposée par
Warren et al. (2001) détaillée dans la setion 2.2.2, ar 'est la DEM pour le Soleil entier
qui est onsidérée, non une DEM pour haque struture magnétique (régions atives, trous
oronaux...).
• L'approhe empirique proposée par Dudok de Wit et al. (2005) s'appuie sur des méthodes
statistiques pour dénir des régions spetrales présentant une même variabilité. Les au-
teurs proposent ainsi une stratégie pour séletionner quelles raies sont néessaires pour
reonstruire le spetre selon les besoins de l'utilisateur. Ce travail de thèse s'insrit dans
la ontinuité de ette approhe.
Kretzshmar et al. (2008) poursuivent es travaux en proposant une omparaison direte entre
les données d'irradiane pour l'EUV et le FUV et les diérentes diodes utilisées habituellement
pour mesurer l'irradiane spetrale. Cette étude nous ouvre la voie pour tester notre approhe
de reonstrution à partir de bandes passantes.
Depuis 2003, l'irradiane dans l'UV a été mesurée de manière ontinue e qui nous a permis de
réaliser e travail de thèse. Les prohaines setions sont onsarées à la desription des données
utilisées dans e travail.
2.3.2 Les données d'irradiane
Nous avons déjà vu qu'un seul spetromètre ne peut mesurer l'ensemble du spetre UV en
raison de la forte dynamique spetrale (Thuillier et al., 2004). Il faut don ombiner diérents
instruments an de pouvoir obtenir un spetre omposite. Depuis 2003, nous avons aès à
un spetre solaire plusieurs fois par jour par le biais de diérentes missions, que nous allons
brièvement introduire.
2.3.2.1 Origine des Données
Le satellite TIMED (Thermosphere Ionosphere Mesosphere Energetis and Dynamis), lané
en déembre 2001 embarque à son bord l'expériene SEE (Solar Extrême ultraviolet Experiment)
dévolue à l'observation du spetre EUV (Woods et al., 1998). TIMED est en orbite basse, mesure
durant trois minutes l'irradiane spetrale par période orbitale (97 min). La médiane journalière
se fait sur une quinzaine de mesures. Deux instruments en font partie :
• Le spetrographe EGS (EUV Grating Spetrograph) observe l'irradiane spetrale entre
26 et 194 nm ave une résolution optique de 0.4 nm. Ce spetrographe tient son héritage
du spetrographe EUV solaire qui a été utilisé ave suès lors de plusieurs tirs de fusées
(Woods & Rottman, 1990) ; il ne possède qu'un seul réseau, ainsi qu'un seul déteteur
reouvert d'or an d'en améliorer les aratéristiques notamment réduire la ontribution
des longueurs d'onde du FUV an d'éviter toute saturation. Il y a toutefois deux entrées,
utilisées omme anaux redondants. Une est utilisée de manière journalière, alors que
l'autre n'est utilisée qu'une fois pas semaine pour l'étalonnage. La bande spetrale 115-
125 requiert toutefois une attention partiulière : l'intensité de la raie Lyman α néessite
un ltre supplémentaires pour atténuer le ux. Ainsi les longueurs d'onde autour de Lyman
α sont déduites d'un modèle. En eet, la mesure est polluée par la diusion de lumière
due à l'eet géooronal. Les réentes omparaison ave l'instrument EVE montrent que la
diusion de la lumière pollue l'ensemble des spetres de SEE (Lean et al., 2011).
• Le photomètre XPS (XUV Photometer System) est omposé de neuf photodiodes au si-
liium destinées à mesurer le XUV et l'EUV. Woods et al. (1998) fournit tous les détails
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onernant les ltres utilisés pour les photodiodes. Plusieurs hoix sont possible oner-
nant les matériaux à utiliser pour observer dans les domaines XUV/EUV (e.g Powell et al.
(1990)). En outre le hoix des bandes passantes, le ltre doit également être apable de
rejeter la lumière visible (I(XUV)/I(Visible) ≈ 10−6). Finalement, une autre photodiode
destinée à l'observation de la raie Lyman α ainsi des photodiodes pour la mesure du ou-
rant d'obsurité sont ajoutées aux autres sur un méanisme à roue. Mais, un problème
ave ette roue survient en août 2002. Plus auune information sur la bande spetrale
entre 11 et 27 nm ne fut disponible jusqu'à e que le photomètre XPS à bord de SORCE
ne prenne le relais en mars 2003.
Le satellite SORCE (SOlar Radiation and Climate Experiment), lané en janvier 2003, four-
nit l'irradiane spetrale entre 115 et 2400 nm. SORCE, également en orbite basse, mesure
l'irradiane spetrale toutes les six heures et est omposé de diérents instruments tels que :
• Un photomètre XPS, quasiment identique à elui à bord de TIMED, qui a pris le relais
en mars 2003.
• L'instrument SOLSTICE II (SOlar STellar Irradiane Comparaison Experiment) (MClin-
tok et al., 2005a) mesure l'irradiane spetrale entre 115 et 320 nm ave une résolution
spetrale de 1 nm, et une adene de six heures ave deux spetromètres : SOLTICE A me-
sure l'irradiane pour l'intervalle entre 170 et 320 nm, et SOLTICE B mesure l'irradiane
entre 115 et 190 nm.
• Le spetromètre SIM (Spetral Irradiane Monitor) mesure l'irradiane spetrale dans
le visible et le prohe infrarouge (310-2400 nm) (Harder et al., 2005). Un des objetifs
sientiques est de mesurer ave une préision absolue inférieure à 0.1%, et ave une
préision relative sur le long terme inférieure à 0.03%. La résolution spetrale est variable,
entre 1 et 27 nm. L'irradiane spetrale mesurée par SIM entre 310 et 1350 nm est bon
aord ave le ux de référene mesuré lors de la mission ATLAS 3. Ce n'est pas le as entre
1350 et 2400 nm, ave un éart de près de 8%. Les données de SIM sont orrigées pour
être en aord ave les données de la mission ATLAS 3 (Harder et al., 2010). L'instrument
SIM est le premier instrument à mesurer en ontinu une si vaste plage du spetre.
2.3.2.2 Composition du jeu de données
De nombreuses mesures d'irradiane spetrale sur les 50 dernières années ont été eetuées
omme on l'a montré dans la setion 2.1, mais 'est seulement depuis mi-2003 qu'une ouverture
spetrale totale et ontinue dans le temps est disponible. La résolution spetrale et la adene
d'aquisition sont par ontre diérente d'un instrument à un autre. An d'homogénéiser l'en-
semble, nous utilisons les valeurs médianes journalières ave une résolution de 1 nm, disponibles
en téléhargement libre sur les sites internet respetifs des missions. L'utilisation des valeurs
médianes journalières permet de ne pas prendre en ompte les éruptions solaires dans notre jeu
de données. Nous nous intéressons aux éhelles de temps supérieures à la journée. Le mode opé-
ratoire des diérents instruments, une mesure intégrée sur 3 minutes toutes les 90 minutes pour
EGS/TIMED, une mesure toutes les six heures pour SOLSTICE/SORCE ne permettent pas
une étude statistique des événements impulsifs. Un modèle empirique a été développé par Cham-
berlin et al. (2008) pour en reproduire la variabilité. Ainsi, le travail présenté dans ette thèse
ne onernera que des variations dont la dynamique est plus grande que elle des événements
transitoires.
Un jeu de données omposite a été onstruit à partir des valeurs médianes journalières, ave un
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pas spetral de 1 nm entre 1 et 310 nm, puis variable au-delà, à partir du 22 avril 2004 jusqu'au
24 juillet 2010, e qui représente 2284 jours :
• Entre 1 et 27 nm : Les données de XPS/SEE étant inomplètes, nous utiliserons les données
de XPS/SORCE, version 10. An de d'obtenir l'irradiane spetrale à partir de bandes
passantes, les données sont ouplées ave un modèle spetral utilisant le ode atomique
CHIANTI (Woods et al., 2008). Ces données ne sont pas des observations strito sensu.
• Entre 27 et 115 nm : les données de niveau L3 de EGS/SEE, version 10
• Entre 115 et 320 nm : les données de SORCE/SOLSTICE, version 10. Les données sont
sindées en deux parties : entre 115 et 180 nm, on utilise les données de SOLSTICE A, et
entre 180 et 320, les données de SOLSTICE B.
• Enn, au delà de 310 nm jusqu'à 1500 nm, ave une résolution spetrale variable, nous
utilisons les données de SIM.
Les données de SORCE/SOLSTICE sont préférées aux données de EGS/SEE pour l'intervalle
entre 115 et 194 nm, ar elles ont un meilleur rapport signal sur bruit (même si la médiane est
alulée sur un éhantillon plus petit), ainsi qu'une meilleure préision sur le long terme. La
dégradation semble également plus faible pour les instruments SOLSTICE. Il peut paraître sur-
prenant de onsidérer l'ensemble du spetre pour ne onsidérer nalement que la reonstrution
de l'intervalle UV. Rappelons les ordres de grandeur de l'irradiane spetrale pour le visible, de
l'ordre de 1 W/m
2
, ontre 10
−6
W/m
2
en général pour la partie EUV. Nous devons onsidé-
rer la ontribution du visible pour toute simulation de réponse spetrale des diérentes bandes
passantes que nous avons utilisées. Même si la variabilité dans le visible (inférieure à 0.1%)
est négligeable devant elle dans l'EUV et XUV (supérieur à 100%), 'est bien la ontribution
absolue du visible qui va ontaminer le signal du déteteur si l'on n'utilise pas des tehnologies
qui permettent de rejeter le visible, sans quoi sa ontribution serait du même ordre de grandeur
que la variabilité du signal dans l'EUV. Notons toutefois que les données de l'instrument SEE
sont malheureusement peu ables depuis 2009 en raison de son âge.
Les données entre 1 et 27 nm ne seront utilisées que pour simuler la réponse des diérentes
bandes passantes. Nous n'essaierons pas de reonstruire et intervalle spetral puisqu'il est déjà
issu d'une reonstrution basée sur un modèle. Les données de l'instrument Extreme ultraviolet
Variability Experiment (EVE) à bord de Solar Dynamis Observatory (SDO) (Woods et al.,
2010) nous permettront sans auun doute de fournir un modèle approprié pour es petites
longueurs d'onde. Ces données, d'une résolution temporelle de l'ordre de 10 seondes, ave une
résolution spetrale de 0.1 nm, sont toujours en phase de alibration.
2.3.2.3 Étalonnage et Dégradation des Instruments
La mesure du ux EUV s'aompagnait de fato d'une inertitude supérieure à 30% avant le
lanement de TIMED. L'étalonnage pour ette bande spetrale est extrêmement ompliqué, si
bien qu'auun instrument ave une vraie alibration en vol n'a jamais été réalisé. En revanhe,
la préision pour les bandes spetrales FUV et MUV est meilleure, de l'ordre de 5% pour SOL-
STICE I à bord d'UARS. Les alibrations avant-vol ont été réalisées pour les deux instruments,
TIMED/SEE et SORCE/SOLSTICE, au Synhrotron Ultraviolet Radiation Faility III (SURF
III) au National Institute for Standards and Tehnology (NIST) an de déterminer la sensibilité
radiométrique des déteteurs. Les méthodes d'étalonnage en vol sont par ontre radialement
diérentes :
2.4 Conlusion 51
• TIMED ne possède pas vraiment de système lui permettant l'étalonnage en vol, si e n'est
les anaux redondants dérits préédemment. L'étalonnage des instruments repose sur des
mesures indépendantes, assurées par des tirs réguliers de fusées, à des intervalles d'environ
une année et demie. La dégradation des instruments est ainsi estimée régulièrement, e
qui se traduit par une nouvelle version des données à haque tir. Woods et al. (2005)
dérit les algorithmes de alul d'irradiane ainsi que eux de alibration. L'instrument
EGS mesure ainsi l'irradiane dans l'UV ave une préision absolu sur le ux de l'ordre
de 10 à 20%. La préision relative, ou enore le degré de reprodutibilité de la mesure, sur
le long terme est en revanhe de l'ordre de 4%.
• Les objetifs sientiques de SOLSTICE II sont d'atteindre une préision absolue de 5%,
et de déterminer la variabilité du ux sur le long terme ave une préision relative de
0.5%. MClintok et al. (2005b) dérivent tous les algorithmes de alul d'irradiane et les
alibrations en vol néessaires pour atteindre la préision souhaitée. An de modéliser la
dégradation de l'instrument, SOLSTICE utilise un ensemble d'étoiles brillantes, stable de
type A et B. La lé de voûte de ette tehnique est avant tout la stabilité de l'irradiane
spetrale aux longueurs d'onde onsidérées. Les théories stellaires prédisent pour e type
d'étoiles haudes une variabilité inférieure à 1% (Mihalas & Binney, 1981). A partir des
mesures d'irradiane pour une trentaine d'étoiles, Snow et al. (2005) modélisent la dégra-
dation de l'instrument. Une attention toute partiulière est donnée à la bande spetrale
115-125 nm où l'émission géooronale Lyman α pollue la mesure. Toutefois, observer le
Soleil n'est en rien omparable ave observer une étoile, soure pontuelle d'un point de
vue optique. Une aratérisation de la dégradation propre au déteteur lié à son hamp
de vision est également eetuée. Cela néessite des mesures ontinues et régulières an
de pouvoir ajuster la ourbe de dégradation au mieux. Cette méthode d'étalonnage en
vol permet d'obtenir des mesures d'irradiane sur le long terme, et ainsi éviter d'avoir
des données aussi bruitées que les données de l'instrument EGS/SEE. C'est une des rai-
sons pour lesquelles nous préfèrons utiliser les données de SOLSTICE pour notre étude.
Seulement, es mesures sont malheureusement parfois sujettes à aution (Martin Snow,
ommuniation personnelle) : la proédure d'étalonnage peut être mise à défaut si les
onditions initiales du système d'observation sont mal aratérisées. Des inertitudes sur
la variabilité sur le long terme peuvent ainsi apparaître pour ertaines longueurs d'onde
omme nous le mettrons en évidene dans le prohain hapitre.
2.4 Conlusion
Ce travail de thèse ompte mettre en avant la faisabilité du onept de reonstrution de
la variabilité spetrale dans l'UV à partir du signal de bandes passantes. Nous bénéions de
l'inroyable longévité des missions atuelles dédiées à l'observation du spetre UV solaire. Une
des premières étapes de e travail est avant tout de aratériser ette ohérene spetrale, la
lé de voûte de notre approhe. La seonde étape sera de s'assurer que les bandes spetrales
mesurées par les diérents radiomètres présentent également une ertaine ohérene vis à vis
du spetre solaire. Enn la dernière étape sera bien sur de dénir orretement le jeu de bandes
passantes adapté pour reonstruire l'irradiane spetrale solaire dans l'UV.
Ce travail omprend l'exploitation d'un grand volume de données, il paraît tout naturel d'uti-
liser des méthodes statistiques multivariées, dont des méthodes de déomposition. Le prohain
hapitre sera onsaré à l'utilisation de es méthodes statistiques an de mettre en évidene
entre autre la ohérene spetrale de l'irradiane spetral dans l'UV.
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3.1 Introdution
La gure 3.1 reprend la gure déjà présentée au hapitre 1. Cette gure montre les séries
temporelles pour diérents anaux d'irradiane dans l'UV. Un simple ritère visuel permet
eetivement de se rendre ompte que les séries temporelles assoiées aux diérentes longueurs
d'onde présentent de fortes similitudes. Rappelons que ela souligne la ohérene spetrale de
l'irradiane spetrale solaire. Nous avons déjà remarqué qu'il existe quelques diérenes en y
regardant de plus près, traduisant les diérentes faettes de la variabilité. Ce qui nous intéresse
ii est de aratériser à la fois ette ohérene spetrale, mais aussi et surtout tous les aspets
de la variabilité. Le simple ritère visuel reste qualitatif, il nous faut maintenant quantier le
degré de similitude entre deux séries temporelles, nous avons besoin de meilleurs outils.
Le premier but de ette étude est de aratériser la ohérene spetrale, pour aboutir à une
meilleure ompréhension de la nature des proessus physiques. Le seond but, plus d'ordre teh-
nologique, onsiste à identier quelles bandes spetrales doivent être utilisées an de reonstruire
aisément le spetre UV dans son ensemble, e que nous ferons au hapitre 4. Avant tout, nous
devons être en mesure d'identier les raies spetrales (ou plutt les intervalles spetraux de
résolution ∆λ = 1 nm) dont la variabilité est similaire. Avant de ontinuer plus loin, préisons
le adre de ette étude :
• la résolution temporelle des données est d'une journée, e qui implique l'absene de phé-
nomènes transitoires.
• la résolution spetrale est de 1 nm, don pas d'étude de struture ne.
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Figure 3.1. Séries temporelles du ux standardisé pour quelques intervalles spetral de résolution
∆λ=1 nm, ave l'espèe dominante dans et intervalle. La série temporelle assoiée à
l'indie F10.7 est également représentée.
• Nous étudierons la bande spetrale entre 27 et 280 nm : en dessous, les données proviennent
déjà d'un modèle à partir des données de XPS, et au delà la ohérene spetrale ommene
à se dégrader.
• La ouverture temporelle de notre jeu de données représente pas loin de six années de
données d'irradiane. Les variations à très long terme (supérieures à 10 ans) sont don
exlues.
Outre le fait que ela soit une méthode peu pratique fae à l'important jeu de données dont
nous disposons, le simple ritère visuel basé sur la gure 3.1 ne sut pas à analyser omplète-
ment l'ensemble des informations. An de traiter les données d'irradiane, nous allons utiliser
des méthodes ouramment utilisées en analyse statistique multivariée. Cela nous permettra de
déterminer rapidement sous ertaines onditions les bandes passantes néessaires à la reons-
trution de la variabilité spetrale tout en mettant en évidene des groupes spetrales dont les
propriétés physiques sont diérentes. Cette approhe sera uniquement empirique : nous nous
basons sur le jeu de données présenté en n de hapitre 2 pour réaliser ette étude statistique.
3.2 Présentation des Méthodes
Ce travail fait intervenir de grands volumes de données mesurées suivant diérentes variables
(le temps, la longueur d'onde). Nous allons utiliser des méthodes statistiques multivariées pour
aratériser la variabilité spetrale de l'irradiane solaire. Les deux méthodes largement uti-
lisées dans e hapitre sont les méthodes de déomposition et de lassiation. La première
méthode nous permet de réduire notre jeu de données an de dérire les propriétés prinipales
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de l'information. La seonde méthode permet d'apporter un regard nouveau sur les résultats des
méthodes de déomposition en proposant des outils graphiques de représentation des données.
L'utilisateur peut ainsi interpréter plus failement es résultats.
3.2.1 Méthode de déomposition
Comme nous l'avons vu dans les hapitres préédents, le rayonnement émis par le Soleil
est la superposition de plusieurs ontributions (diérents soures spatiales, diérents proessus
physiques,...). Les modèles semi-empiriques présentés au hapitre 2 tentent de reonstruire l'irra-
diane solaire spetrale en identiant diérentes strutures, auxquelles sont assoiées des ondi-
tions physiques d'émissions aratéristiques (régions atives, trous oronaux, tahes solaires,...).
Toutefois, es méthodes dépendent diretement d'un modèle physique sous-jaent (distintion
entre les strutures magnétiques et non-magnétiques, par la densité életronique,...). L'approhe
ii se aratérise par une absene de modèle physique sous-jaent. Ce travail peut aussi bien se
réaliser ave des données d'irradiane, elles fournies par les satellites TIMED et SORCE (e.g.
Dudok de Wit et al. (2005), ette étude) qui donnent aès à la variabilité spetrale et tempo-
relle, ou bien ave des données d'imageurs tel que EIT/SoHO (e.g. Dudok de Wit & Auhère
(2007)) qui permettent une aratérisation spatiale et temporelle de la variabilité.
Les méthodes que nous allons employer sont sensibles à la normalisation des données. Il est
important de savoir si elles-i doivent être normalisées par rapport à leur moyenne temporelle,
dans lequel as le niveau de variabilité est onservé, ou bien par rapport à leur éart-type, et
dans e as le niveau de variabilité pour l'ensemble des données est mis sur un même pied
d'égalité.
La variabilité de l'irradiane est une fontion dépendante de la longueur d'onde omme nous
l'avons vu (voir gure 1.6). L'ensemble du jeu de données n'est pas du tout homogène en terme
de variabilité. Nous allons onsidérer les données standardisées an de pouvoir omparer aussi
bien les raies oronales, fortement variables, ave les raies hromosphèriques, peu variables. Cela
onsiste d'abord à entrer les données (la moyenne temporelle 〈I(λ, t)〉t, est soustraite), puis à
les réduire (division des données par l'éart-type σIλ).
φ(λ, t) =
I(λ, t)− 〈I(λ, t)〉t
σIλ
(3.1)
Exploitons à présent le aratère de la ohérene spetrale : l'ensemble du spetre présente un
ensemble de strutures ommunes. Supposons en première approximation que tous les anaux
φ(λ, t) (après avoir été onvenablement normalisés) évoluent de la même façon. Le spetre
devient alors séparable en deux fontions indépendantes, dont l'une dérit la variation spetrale,
f(λ), tandis que la seonde dérit la variation temporelle, g(t), tel que φ = f(λ)g(t). Ensuite,
an de onsidérer toutes les faettes de la variabilité, nous apportons des orretions via l'ajout
d'autres modes. La fontion bi-variée φ(λ, t) peut s'érire omme la somme du produit de deux
fontions indépendantes :
φ(λ, t) =
∑
i
fi(λ)gi(t) (3.2)
La déomposition, présentée par l'équation 3.2, n'est évidemment pas unique et il faut don
imposer des ontraintes pour forer la solution à être unique.
La déomposition en valeurs singulières (SVD)
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Nous onsidérons que les modes temporels et spetraux sont orthogonaux, à savoir :
〈fi(λ), fj(λ)〉λ = 〈gi(t), gj(t)〉t =
{
w2i > 0 si i = j
0 si i 6= j
(3.3)
où 〈., .〉 dénit le produit salaire. Cette hypothèse dénit la déomposition en valeurs singulières
ou bien "Singular Values Deomposition" (SVD) (Golub & Van Loan, 2000). L'orthogonalité
signie qu'il y a dé-orrélation entre à la fois des modes temporels et spetraux. La méthode
SVD permet de dénir une nouvelle base dont les veteurs sont déorrélés. Elle est basée sur les
moments statistiques d'ordre 2. Cette méthode de déomposition permet une séparation entre
les modes ayant une relation linéaire ; toute autre relation d'ordre supérieur n'est pas onsidérée.
Nous normalisons les veteurs propres an de pouvoir travailler ave une base orthonormale de
telle manière que
〈fi(λ), fj(λ)〉λ = 〈gi(t), gj(t)〉t =
{
1 si i = j
0 si i 6= j
(3.4)
e qui nous amène à introduire un oeient wi, qui pondère le mode i, appelé par la suite
poids statistique.
φ(λ, t) =
∑
i
wifi(λ)gi(t) (3.5)
Cette déomposition est unique et se porte sur un nombre ni de modes i. Les poids wi sont
également dénis réels et positifs, ordonnés de manière déroissante : w1 ≥ w2 ≥ w3 ≥ ... ≥ 0,
e qui revient à dire que e sont les premiers modes qui ontiennent les propriétés prinipales
du signal, qui aptent la plus grande partie de l'énergie (ou bien variane) du signal. L'intérêt
majeur de e genre de méthode est avant tout d'obtenir une desription beauoup plus om-
pate du jeu de données initial, dont les premiers modes orthogonaux ontiennent l'essentiel
de l'information. Notons que les modes spetraux et temporels ne sont pas prédénis (omme
dans la déomposition en séries de Fourier où les fontions assoiées aux modes sont des fon-
tions sinus et osinus) mais dénis diretement par les propriétés statistiques des données. La
seule ontrainte imposée est par hypothèse l'orthogonalité de la base dénie (en fait une base
orthonormale) an d'en assurer l'uniité.
Nous onsidérons la matrie φ de dimension (Nλ,Nt), une olonne orrespondant à une série
temporelle pour une longueur d'onde. Par le prinipe de la déomposition, ela peut s'érire
omme suit :
φi,j =
max(Nλ,Nt)∑
k=1
wkfk(λi)gk(tj), ave i ∈ [1,Nλ℄ et j ∈ [1,Nt℄ (3.6)
Le théorème spetral énone en eet que toute matrie normale peut être diagonalisée par une
base orthogonale (ou orthonormale) de veteurs propres. La déomposition en valeurs singulières
est onsidérée omme une généralisation du théorème spetral à toutes matries, non néessaire-
ment arrées. Ainsi toute matrie diagonalisable de l'espae ℜNλ×Nt peut se déomposer omme
suit :
φ = F S GT (3.7)
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où S une matrie diagonale de dimension Nλ × Nt , ontenant les valeurs propres (ou poids
statistiques (wi)) de la matrie φ, rangées par ordre déroissant. L'opérateur
T
exprime la
transposition. Les matries F et G, d'espae respetif ℜNλ×Nλ et ℜNt×Nt sont des matries
orthogonales unitaires ontenant respetivement les modes propres spetraux et temporels, soit


F = [f1(λ), ..., fNλ(λ)]
G = [g1(t), ..., gNt (t)]
F *F = FF * = INλ
G*G = GG* = INt
(3.8)
telles que les matries INλ et INt sont des matries identité, ave X
*
la matrie adjointe. Cette
déomposition est unique ar les matries F et G sont orthonormales. Chaque mode temporel,
représentant une faette de la variabilité de l'irradiane, est modulé par un mode spetral. Toute
l'information étant ontenue au sein des matries F et G. La matrie diagonale S ontient les
poids statistiques (wi) de haque mode.
Une étape importante onsiste à étudier attentivement ette matrie diagonale S. Nous avons
déjà vu que les poids sont ordonnés par ordre déroissant. Les premiers modes ontiennent don
les aratéristiques dominantes. L'énergie totale E (ou bien variane) est dénie omme la trae
de la matrie diagonale S, élevée au arré. L'énergie assoiée à un mode k peut se noter pk, tel
que
E =
min(Nλ,Nt)∑
k=1
w2k, pk =
w2k
E
(3.9)
La gure 3.2 présente l'énergie umulée des modes issus de la déomposition par la méthode
SVD pour les données d'irradiane dans l'UV. Nous pouvons remarquer que le premier mode
ontient à lui seul plus de 81% de l'énergie totale. Les deux premiers modes représentent plus de
87%, et les trois premiers 92%. Cela onrme que les premiers modes aptent les aratéristiques
prinipales. La méthode de SVD nous permet don de réduire notre jeu de données à un autre
jeu de données plus ompat. Cei est une signature de la ohérene spetrale de l'irradiane
spetrale solaire dans l'UV. Nous pouvons noter également un point d'inexion autout de k
=4-6, qui peut être interprété omme le nombre de variables siginiatives.
La gure 3.3 présente la série temporelle sur une entaine de jours pour l'intervalle entré sur
30.5 nm, ainsi que la reonstrutions basée sur le premier mode. Nous pouvons onstater qu'un
seul mode sut déjà pour reproduire l'essentiel de la variabilité. Les modes suivants permettent
d'en aner la reonstrution. Comme nous le verrons par la suite, les premiers modes dérivent
des strutures ohérentes dans le temps et en longueur d'onde, alors que les modes suivants
ave un poids statistique faible aptent des strutures non ohérentes en terme de variabilité
spetrale et temporelle, et don fréquemment assimilables à du bruit.
Il est à présent plus faile de omparer le omportement des diérentes longueurs d'onde par
peu d'attributs, plutt que les données brutes. Toutefois auune aratérisation de variabilité
spetrale de l'irradiane n'a enore été réalisée. Parmi les raies spetrales à notre disposition,
lesquelles présentent une évolution temporelle similaire ? Comment le mettre en évidene ? Alors
qu'une interprétation physique des modes temporels semble aessible, l'analyse des modes spe-
traux l'est beauoup moins, nous devons reourir à des méthodes de lassiation an de failiter
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Figure 3.2. Energie umulée des modes issus de la déomposition par la méthode de SVD sur les don-
nées d'irradiane standardisées dans l'UV. Seules les 100 premiers poids sont représentés
ii.
Figure 3.3. En noir : série temporelle du ux standardisé pour l'intervalle entré sur 30.5 nm (He
II). En rouge : premier mode issu de la déomposition par la méthode de SVD.
la visualisation.
3.2.2 Méthode de lassiation
Cette méthode, omplémentaire de la méthode de déomposition, va nous permettre de
visualiser diretement quelles sont les raies spetrales dont les évolutions temporelles sont simi-
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laires. Les raies spetrales sont onsidérées similaires, ou bien redondantes, si leurs évolutions
temporelles sont les mêmes.
L'idée de base de la méthode de lassiation visuelle revient à assoier l'évolution temporelle
d'une longueur d'onde donnée à un point, dans le sous-espae vetoriel des modes signiatifs
obtenu par SVD. Toutefois, une représentation dans un espae supérieur ou égal à 3 dimensions
ompliquent la visualisation. Par la suite, nous n'utiliserons que deux modes (les deux premiers
ou les modes suivants si la déomposition n'est pas satisfaisante d'un point de vue de l'interpré-
tation physique). Dans l'exemple préédent, les deux premiers modes ontenaient plus de 87%
de l'information. Cela justie la projetion des points sur un plan 2-D.
Une telle projetion néessite de dénir une métrique, ou bien distane, qui permettent de dénir
une mesure de la similitude entre les diérentes longueurs d'onde. Nous avons hoisi ii d'utiliser
la distane eulidienne δ(i, j), qui s'adapte bien dans le adre de ette étude, telle que :
δ(i, j) =
√∑
t
(
φ(λi, t)− φ(λj , t)
)2
(3.10)
En eet, la méthode de déomposition SVD nous donne diretement les oordonnées de toutes
les longueurs d'onde pour le mode i, le mode spetral pondéré par son poids statistique, soit
wifi(λ) (Chateld & Collins, 1990). La distane entre deux longueurs d'onde présentant une
variabilité similaire sera petite, e qui implique que les deux points assoiés seront situés prohes
l'un de l'autre sur le plan 2-D.
Un exemple de projetion sur un plan 2-D est proposé par la gure 3.4, issue de la méthode
de déomposition pour l'ensemble du spetre entre 1 et 1000 nm, pour les éhelles de temps
inférieures à 81 jours. Chaque point est assoié à un longueur d'onde dans e plan 2-D, et la
distane entre es points reète le degré de similitude entre les longueurs d'onde assoiées. Ce
qui ompte dans ette gure est uniquement la distane relative entre les points. Or il s'avère
que les axes possèdent aussi une interprétation. Deux régimes sont nettement visibles sur ette
gure : l'abisse, soit le premier mode, représente l'assombrissement dû aux tahes solaires, alors
que l'ordonnée, le seond mode, représente plutt la ontribution des faules. Cette dernière est
extrêmement prononée pour les longueurs de l'EUV et du FUV. La limite entre es deux
régimes se situe d'un point de vue graphique autour de 300 nm, e qui onrme e que nous
avions mentionné au hapitre 1. Cet exemple montre que les méthodes statistiques permettent
bien de retrouver les propriétés importantes de la variabilité de l'irradiane spetrale solaire.
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Figure 3.4. Représentation en deux dimensions des ux standardisées pour l'ensemble du spetre entre
1 et 1000 nm, pour les éhelles de temps inférieures à 81 jours. Le ode ouleur orrespond
aux longueurs d'onde (nm). L'axe 1 orrespond à w1f1(λ) et l'axe 2 à w2f2(λ).
3.3 Appliations des Méthodes aux Données d'Irradiane
Avant de ontinuer plus loin l'analyse néessaire des modes temporels et spetraux par ette
méthode de lassiation, il faut prendre en ompte la spéiité des données d'irradiane que
nous étudions dans e hapitre. A des éhelles de temps diérentes orrespondent des proes-
sus physiques diérents, omme le yle de 11 ans dû à la rotation diérentielle du Soleil, ou
bien les modulations à 27 et 13.5 jours dues à la rotation du Soleil et de la distribution non
uniforme des régions atives à la surfae du disque solaire. Il paraît judiieux pour réaliser une
analyse omplète de la variabilité de l'irradiane de séparer les diérentes éhelles de temps,
notamment les eets à long terme de eux à ourt terme. Ainsi, à partir du jeu originel de
données d'irradiane, nous onstruisons deux jeux de données : l'un passe-bas, l'autre passe-
haut. Il faut pour ela dénir une fréquene de oupure, nous l'avons hoisie égale à 81 jours,
e qui orrespond approximativement à la durée de vie d'une région ative. En utilisant un
ltre non ausal linéaire de type Butterworth sur les données déjà standardisées, nous obtenons
deux jeux d'irradiane, l'un passe-bas, l'autre passe-haut aptant respetivement les variations
lentes dont le yle solaire de 11 ans, et les variations plus rapides, omme la modulation à
27 jours. D'autres éhelles de temps pourraient éventuellement être onsidérées, en prenant des
ltres passe-bande ou, mieux par transformation en ondelettes, mais les modulations à 27 jours
et elle de 11 ans dominent totalement la variabilité. Rappelons ii que les événements dont la
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dynamique est inférieure à la résolution journalière de nos données (les éruptions solaires par
exemple) ne peuvent évidemment pas être pris en ompte.
Par la suite, nous étudierons de façon déouplée les deux éhelles de temps an de mettre en
évidene les aratéristiques de la variabilité solaire. Cette prohaine partie doit nous apporter
quelques éléments de réponse à la question suivante : la variabilité spetrale pour les tendanes
à long terme est-elle identique à elle des tendanes à ourt terme ? L'étude que nous allons
eetué nous servira omme référene, lorsqu'aux prohains hapitres nous inlurons les bandes
passantes.
3.3.1 Grandes Éhelles de Temps
La dégradation des instruments empêhe d'avoir une analyse exempte de toute inertitude
sur le long terme, e qui alimente notamment le débat sur les problèmes entre modèles d'ir-
radiane et observations (voir hapitre 2). La ouverture spetrale de nos données s'étend du
XUV jusqu'au domaine radio, ave une ouverture temporelle entre 2004 et 2010, soit la phase
desendante du yle solaire 23, le minimum solaire entre les yles 23 et 24 et le début de la
phase montante du yle 24. Le dernier minimum présente quelques anomalies en omparaison
aux préédents minimums. L'idéal pour réaliser une étude statistique vraiment pertinente serait
de onsidérer des données d'irradiane sur au moins un yle solaire entier. Et ei tout en assu-
mant que le yle solaire étudié soit représentatif des autres yles solaires. Nous ne sommes pas
vraiment dans ette situation, et nous sommes onsients que notre étude devra être prolonger
ave de futures nouvelles données d'irradiane.
Appliquons à présent les méthodes statistiques aux données d'irradiane ltrées.
3.3.1.1 Distribution des Poids Statistiques
La gure 3.5 présente l'énergie umulée par les modes obtenus par la méthode de déomposi-
tion SVD, sur les données dépourvues de petites éhelles de temps. Seuls les 3-6 premiers modes
onentrent l'essentiel de l'information physique, voire même uniquement le premier mode tant
l'énergie qui lui est assoiée est importante, plus de 89%. Nous pouvons onstater une nouvelle
fois l'intêret d'une telle méthode de déomposition telle que la SVD qui exploite la redondane
de l'information physique ontenue dans les données d'irradiane pour regrouper au sein de
quelques modes l'ensemble de la variane du signal. Les deux premiers modes onentrent par
ailleurs plus de 95% de la variane totale. Nous pouvons alors les onsidérer pour une représen-
tation graphique. Cela nous assure d'avoir l'essentiel de l'information à propos de la variabilité
pour les grandes éhelles de temps. Les modes d'ordre supérieur représentent soit des modes
orretifs, soit des strutures spetrales et temporelles inohérentes assimilable à du bruit. Ces
modes sont dénis d'après des ritères statistiques, et n'ont à priori auun sens physique. Nean-
moins, ils nous donnent des indiations préieuses sur l'origine de la variabilité. Une analyse
détaillée des deux premiers modes vont nous permettre de mettre en évidene la physique qui y
est ontenue.
3.3.1.2 Analyse des modes
Mode 1
Le mode 1 représente ii à lui seul plus de 89% de l'énergie. Autant dire que l'information qui
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Figure 3.5. Énergie umulée pour les grandes éhelles de temps. Seuls les 100 premiers poids sont
représentés.
nous intéresse, à savoir les tendanes à long terme sont majoritairement omprises dans e mode.
Cette information est représentée par le veteur g1(t), illustré par la gure 3.6. L'interprétation
d'un tel mode est assez faile : on peut aisèment voir la phase desendante du yle 23, ainsi que
le minimum entre le yle 23 et 24, et nalement une petite ouverture temporelle de la phase
montante du yle 24. Rappelons que les données ont été ltrées, e qui explique l'absene de
modulation à 27 jours.
Figure 3.6. Mode 1 : la gure de gauhe présente le mode temporel, g1(t), la gure de droite le mode
spetral, f1(λ).
Comment est pondérée ette tendane temporelle par l'ensemble du spetre ? An de répondre à
ette question, il est intéressant d'étudier le prol spetral assoié au mode 1, f1(λ), représenté
également gure 3.6. Les valeurs absolues en ordonnée sont arbitraires, seule la diérene relative
en amplitude entre les diérentes longueurs d'onde importe ii. Notons que f1(λ) est presque
onstant, e qui traduit le fait que la variation due au yle, normalisée par rapport à l'éart-type,
est la même partout. Certains anaux se démarquent ependant, omme ertaines longueurs
d'onde dans la bande spetrale entre 40 et 80 nm. Tous es anaux ont été identiés omme
ayant fortement souert de dégradation si bien que es données sont peu exploitables en l'état.
Le tableau 3.i résume les diérentes intervalles de longueurs d'onde ainsi que l'espèe majoritaire
3.3 Appliations des Méthodes aux Données d'Irradiane 63
au sein de l'intervalle qui présentent des problèmes d'observation.
Table 3.i. Canaux présentant des problèmes de dégradation important sur le long terme. Presque tous
es anaux orrespondent à des raies spetrales. L'espèe dominante pour es intervalles de
longueurs d'onde est également indiquée.
Longueur d'onde Espèe Dominante
43.5 Mg VII/Mg VIII
46.5 Ne VII
55.5 O IV
68.5 Ni III
70.5 O III
73.5 Continuum
76.5 O V
77.5 Ne VIII
La gure 3.7 présente un anal qui pose problème, ave l'exemple de elui entré sur 77.5 nm. Le
anal entré sur 72.5 nm, fontionnel, est également représenté par soui de omparaison. Les
deux anaux sont fortement orrélés jusque vers 2006, après quoi le anal à 77.5 nm est dominé
par du bruit. La phase desendante du yle est à peine pereptible pour 77.5 nm. Les anaux
du tableau 3.i partage la même tendane à long terme, ils ne pourront pas être pris en ompte
dans e qui suit. D'autres anaux, notamment eux de la bande spetrale entre 210 et 230 nm
se démarquent également de l'ensemble du spetre dans l'UV (ave une proportion moindre que
les anaux de l'EUV). Nous reviendrons un plus tard sur ette bande spetrale partiulière.
Notons que l'ensemble des données d'irradiane, mis à part quelques longueurs d'onde, possède
une tendane à long terme ommune, indépendamment de l'énergie des longueurs d'onde. L'ana-
lyse du mode 2 permet d'aner ertaines onlusions, notamment pour la bande spetrale entre
210 et 230 nm.
Mode 2
Le mode 2, représenté à la gure 3.8, apte un peu plus de 7.5% de la variane totale. Contraire-
ment au mode 1 dont la ontribution spetrale était uniforme, le prol spetral assoié au mode
2, f2(λ), est quant à lui beauoup plus variable.
Ce mode 2 est partiulièrement intéressant pour plusieurs raisons :
• Le prol temporel assoié au mode 2 est à peu près en quadrature de phase par rapport au
yle solaire. Ce mode 2 semble moduler la date du minimum solaire pour une longueur
d'onde donnée : le minimum peut être en avane ou en retard par rapport à la date du
minimum du mode 1 (autour de 2009) selon le oeient u2(λ) qui est assoié à la longueur
d'onde.
• Notons un problème de jontion entre les données de SOLSTICE A (MUV) et SOL-
TICE B (FUV) pour λ = 180nm. Les instruments SOLSTICE A et SOLTICE B subissent
une dégradation diérente, puisque ils observent des intervalles d'énergie diérents. Pour
quantier ette dégradation, on utilise la proédure d'étalonnage basée sur l'observation
64 Chapitre 3 : Approhes Statistiques
Figure 3.7. Exemple de anal (entré sur 77.5 nm) montrant des signes de dégradation sur le long
terme. Le anal entré sur 72.5 nm, qui ne montre auun signe de dégradation, est repré-
senté par soui de omparaison.
Figure 3.8. Mode 2 : la gure de gauhe présente le mode temporel, g2(t), la gure de droite le mode
spetral, f2(λ).
d'irradianes stellaires pour les deux instruments. Toutefois, suite à un problème d'ordre
méanique, seul SOLTICE B est en mesure de réaliser un tel étalonnage. La dégradation
pour SOLSTICE A est modélisée par un étalonnage roisé ave les résultats pour SOL-
3.3 Appliations des Méthodes aux Données d'Irradiane 65
STICE B. A priori, les orretions ne sont pas susantes puisque le prol spetral présente
une non-ontinuité évidente.
• Comme le mode 2 aratérise le minimum solaire, ela peut avoir des onséquenes, im-
portantes pour l'intervalle de longueurs d'onde entre 210 et 230 nm. En eet, seules es
longueurs d'onde présentent un minimum solaire très en avane par rapport aux autres
longueurs d'onde, omme l'illustre la gure 3.9 où nous voyons un yle d'hystéresis se
former. Ce phénomène a déjà été observé ave les données d'irradiane dans le MUV
de l'instrument SUSIM/SOLSTICE (Martin Snow, ommuniation personnelle), mais pas
d'une manière aussi prononée. Il semble peu probable que es longueurs d'onde présentent
un omportement aussi diérent du reste du spetre. Or l'instrument SOLSTICE A soure
d'une dérive instrumentale non orrigée, notamment à ause d'un problème de alibration
initial du suivi des étoiles. Cei nous amène à être vigilant lorsque nous parlerons par la
suite de et intervalle partiulier, qui est hélas important pour toute la himie de l'ozone
dans l'atmosphère terrestre. La toute prohaine version des données de SOLTICE (la ver-
sion 11) devrait en partie orriger es problèmes et rendre les données FUV et MUV plus
homogène en terme de variabilité à long terme. Le même problème a également été mis en
évidene si l'on onsidère non plus les données de SOLTICE B mais les données EGS pour
l'intervalle 115-180 nm. Auun problème en revanhe n'est à signaler pour la jontion des
données entre SOLSTICE B et EGS.
• Ce mode 2 résume en grande partie les méonnaissanes de la variabilité à long terme
de l'irradiane,et semble prinipalement dû aux problèmes d'étalonnages des instruments
EGS et SOLSTICE. En l'état, il est diile de se prononer sur son origine physique ou
bien seulement instrumentale. D'un autre point de vue, si les observations sont ables, e
mode 2 peut être ompris omme étant le mode aratéristique de la phase desendante du
dernier yle solaire sur le long terme, orrigeant le mode 1 qui lui représente la tendane
générale pour tout le spetre UV. Préisons tout de même que ette orretion reste
toutefois relativement faible, vu le poids statistique du mode 1 par rapport au mode 2 mais
peuvent être signiatives puisque 'est le moment du minimum solaire qui est onerné.
Seules des mesures futures de l'irradiane permettront de jeter un regard nouveau sur la
variabilité à long terme pour les longueurs d'onde entre 210 et 230 nm.
L'analyse seule des modes ne permet pas d'avoir une vision globale de la variabilité spetrale.
Il onvient maintenant de faire une lassiation an de pouvoir juger du omportement entre
les diérentes longueurs d'onde, an de mettre en évidene les diérents dégrées de similitude.
Représentation Graphique
Représentons maintenant graphiquement les longueurs d'onde par des "points", de oordonnées
wifi(λ). La distane entre es derniers exprime la similitude des séries temporelles assoiées et
orrespond à la distane eulidienne δ(i, j) dénie par l'équation 3.10. La gure 3.10 propose un
représentation 2-D de la variabilité spetrale pour les grandes éhelles de temps pour l'intervalle
spetral onsidéré. Ajouter une dimension supplémentaire n'apporte guère d'informations sup-
plémentaires sur la variabilité, et omplique énormément la visualisation. Les longueurs d'onde
du tableau 3.i ne sont pas représentées.
Tous les points sont distribués sur un ar de erle. Cei est une onséquene de la normalisation,
qui les amène à être répartis sur une hypersphère dont nous voyons ii une projetion en 2-D.
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Figure 3.9. Irradianes standardisées pour les anaux entrés sur 190.5 nm et 220.5 nm (à gauhe).
Irradiane du anal entré sur 190.5 nm en fontion de elle du anal sur 220.5 nm,
mettant en évidene un yle d'hystéresis (à droite).
Pour pouvoir omparer quantitativement le mode 1 au au mode 2, l'éhelle des axes doit être
identique. En eet, 'est la distane entre les points qui est intéressante ; ela représente la
similitude entre les "points-longueurs d'onde". Nous retrouvons les diérentes propriétés dérites
préédemment :
• L'absisse (le mode 1) est très semblable pour l'ensemble des "points-longueurs d'onde"',
e qui traduit le fait que toutes es longueurs d'onde présentent une variabilité à long terme
similaire. On peut remarquer tout prinipalement que l'ensemble des données d'irradiane
pour l'EUV et le FUV, sauf quelques longueurs d'onde entre 80 et 110 nm qui représente
la partie la plus froide l'EUV (log(T) ≈ 4), ave quelques raies optiquement épaisses dont
C III (97.5 nm) et les raies de la série de Lyman de l'hydrogène (point jaunes situés un peu
plus bas), sont regroupés au sein d'un même noyau. Ainsi le mode 1 montre que l'ensemble
des longueurs d'onde varie de manière très similaire sur le long terme.
• L'ordonnée présente la légère dispersion pour tout le MUV. La ohérene spetrale se
dégrade légèrement pour les longueurs d'onde supérieurs à 250 nm environ, puisque que
nous pouvons voir la formation d'un nouveau noyau pour es longueurs d'ondes en bas
de la gure. En haut de la gure, nous retrouvons les points assoiés à la bande spetrale
entre 210 et 230 nm. Il est diile d'interpréter physiquement la position des points pour
ette dernière bande spetrale, vu les interrogations sur la abilité des données.
Mise à part la légère dispersion, à priori aratéristique pour le MUV, il faut retenir ii que
l'ensemble des longueurs d'onde dans l'UV présente une tendane ommune pour les grandes
éhelles de temps, signature évidente de la ohérene spetrale. Cette gure est utile pour la
suite de notre propos, puisqu'elle montre d'un simple oup d'oeil la similitude des diérentes
longueurs d'onde entre elles.
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Figure 3.10. Représentation 2-D du ux standardisé pour l'irradiane dans l'UV (EUV, FUV et
MUV), pour les grandes éhelles de temps. Le ode ouleur orrespond à la longueur
d'onde (en nm).
3.3.2 Petites Éhelles de Temps
Les petites éhelles de temps aptent les modulations inférieures à 81 jours, prinipalement
la variabilité assoiée à la rotation solaire ainsi que les eets entre-bord. La variabilité est
prinipalement liée ii à la géométrie du hamp radiatif, ave la distribution non uniforme des
régions atives.
3.3.2.1 Distribution des Poids Statistiques
La gure 3.11 présente l'énergie umulée par les diérents modes obtenus par la déomposi-
tion pour les petites éhelles de temps. Les trois premiers modes aptent respetivement 72%,
11% et 7% de la variane totale. La ohérene de la variabilité spetrale n'est plus aussi forte
que pour les grandes éhelles de temps. En onsidérant uniquement es trois premiers modes de
la déomposition, ela représente tout de même plus de 90% de la variane totale, l'essentiel de
l'information sur la variabilié spetrale est omprise dans trois modes.
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Figure 3.11. Énergie umulée pour les petites éhelles de temps. Seules les 100 premiers modes sont
représentés.
3.3.2.2 Analyse des modes
Mode 1
Le mode 1 ontient à lui-seul 72% de la variane totale du signal. La gure 3.12 présente
ses modes temporel et spetral ainsi que la densité spetrale de puissane (i.e. le arré du
module de la transformée de Fourier). Nous pouvons en déduire que e premier mode représente
prinipalement la rotation solaire à 27 jours.
L'analyse des deux prols met en évidene quelques propriétés physique de l'irradiane solaire :
• Nous pouvons retrouver dans le mode temporel la variabilité liée à la rotation solaire, plus
préisément la rotation des régions atives sur la surfae du disque solaire, et surtout le
niveau de l'amplitude de es variations. Les phases desendantes et montantes du yle
solaire sont pereptibles, l'amplitude des variations à ourt terme étant plus importante
lors du maximum solaire que lors des phases de minimum. Notons une struture ne mais
visible de la variabilité durant le minimum solaire. L'amplitude des variations est d'autant
plus forte lors des périodes de forte ativité solaire, ar le nombre de régions atives est
alors plus important.
• L'analyse du mode spetral montre que la variabilité, normalisée par rapport à la varia-
tion sur un yle solaire, est bel et bien une fontion de la longueur d'onde. Une tendane
générale se dessine pour le mode spetral, f1(λ). Plus la ontribution sera forte, et plus
l'amplitude des variations le sera également. Ainsi, nous pouvons observer une ontri-
bution forte pour l'ensemble des longueurs d'ondes dans l'EUV (voire même très forte
pour les raies oronales), une ontribution moindre pour l'ensemble du FUV, et enn une
ontribution déroissante pour l'ensemble du MUV. Retenons que e premier mode reète
le niveau d'amplitude des variations à 27 jours.
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Figure 3.12. Mode 1 : la gure de gauhe présente le mode temporel, g1(t), la gure du milieu le mode
spetral, f1(λ), et enn la gure de droite représente la densité spetrale de puissane du
prol temporel.
Mode 2
Le deuxième mode représente environ 10% de la variane totale. La gure 3.13 présente les
modes temporel et spetral pour e seond mode ainsi que la densité spetrale de puissane. Ce
mode est assoié aux évolutions plus lentes que la période de 27 jours, mais révèle ependant
l'absene totale de modulation pour le yle solaire. Le mode temporel reste diile à analyser.
L'analyse spetrale montre en revanhe une dihotomie sur le rle de e mode, la frontière
se situant autour de 160 nm environ. Cela illustre la diérene entre les proessus physique
d'émission et d'absorpion du spetre solaire. Ce mode représente don l'inuene des régions
atives sur l'irradiane pour les périodes de temps supérieures à 27 jours.
Mode 3
Le troisième mode représente environ 7% de la variane totale, et est représenté par la gure
3.14. L'interprétation du prol temporel est beauoup plus diile, mais révèle néanmoins une
forte modulation à 13.5 jours. Par dénition, e mode représente les variations entre-bord. En
eet, de nombreuses études ont montré que le passage de régions atives au niveau du limbe
était la ause de la périodiité de 13.5 jours l'ensemble de longeurs depuis le XUV jusqu'à
290 nm environ (Donnelly & Puga, 1990; Crane et al., 2004). Ces variations sont diretement
liées à la position des régions atives entre elles, et l'eet sera d'autant plus fort lorsque deux
régions atives se trouvent être opposées, oupant haune un limbe diérent. Cela induit
un embrillanement pour ertaines longueurs d'onde dans l'EUV, et un assombrissement pour
les raies hromosphériques, e que nous onstatons de nouveau ave une dihotomie sur le
prol spetral. Cette périodiité à 13.5 jours est d'ailleurs partiulièrement importante pour
ertaines raies oronales, omme le Fe XVI (33.5 nm), un peu moins pour les raies de la région
de transition omme He II (30.5 nm). Les variations à 13.5 jours ont en revanhe un poids
statistique beauoup plus faible que les modulations à 27 jours. Les onditions pour de telles
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Figure 3.13. Mode 2 : la gure de gauhe présente le prol temporel, g2(t), la gure du milieu le prol
spetral, f2(λ), et enn la gure de droite représente la densité spetrale de puissane du
prol temporel.
variations ne sont pas toujours réunies puisque ela dépend diretement de la position des
régions atives. Néanmoins, es modulations à 13.5 jours représentent une importante faette
de la variabilité. En eet, une analyse plus ne des series temporelles (voir gure 3.17 par
exemple) révèle que pour les périodes où les modulations à 13.5 jours dominent, la variabilité de
l'irradiane pour les émissions oronales n'est plus en phase ave les émissions hromosphériques.
A titre de omparaison, l'indie radiomètrique F10.7 ne montre pas de modulation à 13.5 jours.
La représentation graphique qui suit nous permettra de mieux visualiser les propriétés du mode
3.
Représentation Graphique
Les trois premiers modes représentent environ 90% de la variane totale. Chaun des modes pré-
sente une faette importante de la variabilité de l'irradiane. Mais une représentation graphique
en 3-D omplique beauoup la visualisation. Nous avons déjà évoqué que les prols spetraux
des modes 2 et 3 présentaient a peu près les mêmes aratéristiques. Voyons si nous pouvons
réduire la représentation graphique à deux modes, sans trop perdre d'information. La gure 3.15
présente le plan 2-D pour es deux modes.
Il s'avère que les ontributions spetrales à es deux modes sont quasi-similaires, mis à part une
légère dispersion pour les longueurs d'onde supérieures à 260 nm. En eet, entre les modes 2
et 3 on obtient un orrélation d'environ r = 0.8, e qui reste beauoup plus important qu'entre
les modes 1 et 3 ave r = 0.015. An de simplier onsidérablement la représentation, nous
pouvons onsidérer soit le mode 2, soit le mode 3. La ontribution des modes spetraux étant
quasi-identiques, nous ne perdrons pas d'informations sur les diérentes faettes de la variabilité.
Cette forte orrélation n'est pas si étonnante, puisque es deux modes mettent en avant les
propriétés d'émissions des régions atives.
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Figure 3.14. Mode 3 : la gure de gauhe présente le prol temporel, g3(t), la gure du milieu le prol
spetral, f3(λ), et enn la gure de droite représente la densité spetral de puissane du
prol temporel.
Figure 3.15. Représentation graphique 2-D des modes 2 et 3 issue de la déomposition SVD sur les
données ltrées standardisées de l'irradiane entre 1 et 300 nm.
Nous hoisissons de ne onsidérer dans e qui suit uniquement les modes 1 et 3, omme le propose
la gure 3.16. L'ensemble du spetre EUV tend à se démarquer du spetre FUV, notamment par
une ontribution plus forte sur l'axe 1, e qui signie une plus grande amplitude des modulations
à 27 jours. A partir de 170 nm, la nature de la variabilité hange brusquement, la ontribution
des modulations à 13.5 diminuent. L'ensemble du spetre MUV tend en plus à réduire ette
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variabilité, aussi sur l'axe 1 (modulation à 27 jours).
Notons que la prise en ompte du mode 2 tendrait à disperser légèrement les longueurs d'onde
supérieures à 260 nm. Les autres points onservent une position, et une distane relative, très
similaire.
Figure 3.16. Représentation 2-D des modes 1 et 3 issues de la déomposition SVS surdu ux stan-
dardisée pour l'irradiane dans l'UV (EUV, FUV et MUV), pour les petites éhelles de
temps. Le ode ouleur orrespond à la longueur d'onde (en nm).
L'analyse de l'axe 3 permet de mettre en évidene deux régions spetrales diérentes évoquées
préédemment : la première ave une ontribution positive mettant en avant un embrillanement.
La seonde région, ave une ontribution négative, est aratérisée par un assombrissement.
Toutefois, une aratérisation plus préise est diile ar nous avons uniquement à des intervalles
de longueurs d'onde de résolution de 1nm, e qui est trop faible pour faire une étude omplète
en physique solaire. Tirons tout de même quelques onlusions, résumées dans le tableau 3.ii.
Les positions des longueurs d'onde entre 26 et 50 nm peuvent s'interpréter omme le signe d'un
fort embrillanement (exepté pour la raie de la région de transition He II (30.5 nm) où nous
observons un faible embrillanement). Les longueurs d'onde entre 50 et 80 nm environ présentent
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en revanhe un faible embrillanement. De la même façon, nous pouvons interpréter la position
des bandes spetrales entre 170 et 210 puis entre 210 et 280 nm omme un fort puis faible
assombrissement.
Table 3.ii. Classiation des intervalles spetraux en fontion de leur modulation à 13.5 jours selon
le mode 3 issue de la déomposition par la méthode de SVD.
Intervalle Spetral Classiation
26-50 Fort embrillanement
50-80 Faible embrillanement
Lyman α Faible assombrissement
170-210 Fort assombrissement
210-280 Faible assombrissement
Pour les longueurs d'onde supérieures à 170 nm, nos résultats sont en bon aords ave eux
de Crane et al. (2004) où les auteurs utilisent les données de SUSIM/UARS et de SOL-
STICE/UARS. En revanhe, les auteurs préonisent un fort embrillanement pour la raie de
Lyman α. Pour ette longueur d'onde, nos résultats sont plutt en aord ave Woods et al.
(2005), où un faible assombrissement est observé. Il est assez diile de se prononer sur la
variabilité à 13.5 jours pour les longueurs d'onde omprises entre 80 et 170 nm, tant que la ligne
neutre (i.e. y=0) n'est pas bien dénie. Rappelons que le mode 3, omme le mode 2, permet de
mettre en évidene les deux zones spetrales dans lesquelles les proessus physiques sont inversés
en terme de température (et don également en terme d'altitude dans l'atmosphère solaire) à
partir de 170 nm environ : au-dessus, les proessus physiques sont en absorption, en-dessous, en
émission.
Les modulations à 13.5 jours entraînent un déphasage : les pis d'intensité pour l'irradiane des
raies oronales sont en déphasage ave les pis d'intensité de l'irradiane des raies hromosphé-
riques. La gure 3.17 présente quelques séries temporelles, pour des raies oronales (Fe XV et
XVI), une raie de la région de transition (He II) et des raies hromosphériques (pour 180.5 et
250.5 nm) ainsi que les deux indies solaire F10.7 et Mg II, pour une partie de l'année 2007 an
d'illustrer e déphasage. La première marque (lettre (a) sur la gure 3.17) présente un as où
la modulation à 13.5 jours est dominante. Rappelons que l'eet de ette modulation est liée à
la position relative des régions atives, l'eet étant maximal lorsque deux régions sont situées
à 180
◦
de l'une de l'autre. Prenons omme référene le pi d'émission observé pour l'indie du
magnésium. Alors que l'ourrene du pi d'émission pour les raies hromosphériques est bien
orrélée ave elui observé ave l'indie du magnésium, les pi d'émissions pour les raies oro-
nales se produisent un peu plus tt, 4 jours avant pour la raie du Fe XVI, 2 jours pour Fe XV
et He II. A es pis d'émission des raies oronales, liés aux fortes émissions au niveau du limbe,
orrespondent une baisse d'intensité de l'irradiane des raies hromophériques, l'assombrisse-
ment du à un déit en émission des régions atives (sombres pour es longueurs d'ondes). Nous
n'observons pas de phénomènes similaires ave l'indie du magnésium. En règle générale, plus
le aratère d'embrillanement ou d'assombrissement sera marqué pour une longueur d'onde, et
plus le déphasage et don l'eet de la modulation à 13.5 jours seront importants. Remarquons
enn que l'indie radiomètrique ne présente pas de déphasage ave l'indie du magnésium lors
d'une modulation à 13.5 jours. Cet indie ne reète pas du tout ette faette de la variabilité
aratéristique de l'EUV.
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La marque (b) présente un as où la modulation à 27 jours est dominante. L'indie du magnésium
étant toujours pris omme référene, nous pouvons observer ette fois i que l'ourrene du
pi d'émission est bien orrélée pour toutes les raies, quelle que soit leur origine, à un jour
près, l'inertitude sur les données de SEE (Woods et al., 2005). Les modulations à 27 jours ne
présentent par de déphasage en général.
Figure 3.17. Séries temporelles pour les raies oronales (Fe XV et XVI), une raie de la région de
transition (He II) et des raies hromosphériques (pour 180.5 et 250.5 nm) ainsi que les
deux indies solaires (F10.7 et Mg II), pour une partie de l'année 2007.
3.4 Conlusions
L'analyse des données d'irradiane est une étape introdutive ruiale avant de poursuivre
l'étude de la variabilité spetrale. En eet, l'appliation de méthodes statistiques aux données
d'irradiane nous ont permis de mettre en évidene les diérentes variabilités onnues à e
jour de l'irradiane solaire, à savoir les modulations à ourt terme, telles que les modulations
à 27 et 13.5 jours, et sur le long terme, le yle de 11 ans. En nous appuyant sur la propriété
remarquable de la ohérene de la variabilité spetrale de l'irradiane dans l'UV, nous pouvons
nous limiter à l'étude de 2-3 modes. Ces modes aptent l'essentiel de l'information néessaire aux
prohains hapitres et failiteront l'analyse. Préisons que nous n'avons pas aès aux éhelles
de temps inférieures à la journée, étant donné que nous utilisons les données de TIMED/SEE
et SORCE/SOLSTICE.
La prohaine étape de e travail onsiste don à utiliser les données de l'instrument SDO/EVE,
qui mesure l'irradiane entre 5 et 105 nm. L'instrument EVE mesure le spetre solaire ave une
résolution sans préédent (de 0.1 nm), ave une adene temporelle élevée (une mesure toutes
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les 10 seondes). Les données de TIMED/SEE sourant de problèmes instrumentaux depuis le
début 2009, il est don néessaire dans un travail futur de omparer nos résultats pour l'EUV
ave un nouveau jeu de données. L'intérêt ii est double :
• Nous aurons aès a une statistique onséquente à propos des très petites éhelles de temps
(heures, minutes, seondes) e qui nous faisait aujourd'hui défaut.
• Une telle adene temporelle nous permettra également d'étudier la dynamique du spetre
solaire lors des éruptions solaires. Trop peu d'événements sont disponibles dans les données
de TIMED/SEE pour en faire une étude omplète.
Un autre résultat important de ette partie onerne la diérene agrante entre les variabilités à
ourte (modulation liée à la rotation solaire) et longue éhelles de temps. Alors que la variabilité
semble bien uniforme sur le long terme, on observe une variabilité plus ontrastée pour les petites
éhelles de temps entre les diérentes bandes spetrales de l'EUV, du FUV et du MUV. L'étude
des premiers modes, onentrant l'essentiel de l'information, nous permettent ainsi en évidene
les aratéristiques d'émission du spetre UV. Les représentations graphiques en 2-D sont ainsi
d'exellents outils pour visualiser rapidement l'ensemble de la variabilité spetrale dans l'UV.
Cela va nous permettre à présent de trouver les bandes passantes appropriées pour reonstruire
la variabilité solaire.
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4.1 Introdution
Toujours en nous appuyant sur l'idée de la ohérene spetrale, aratérisée au hapitre 3
par les outils statistiques, nous allons proposer dans e hapitre un modèle de reonstrution de
l'irradiane spetrale solaire dans l'UV. La méthode développée dans ette thèse se veut plus
générale que les diérents modèles développés dans le hapitre 2. En eet, nous n'allons pas
nous limiter à reproduire uniquement la variabilité de l'EUV d'un oté, et la variabilité dans
le FUV et le MUV d'un autre. Le modèle empirique développé dans ette partie doit pouvoir
proposer une méthode simple et faile à mettre en oeuvre, dans l'idée de préparer des futures
missions spatiales, an d'obtenir l'irradiane solaire pour la bande spetrale entre 27 et 280 nm.
Dans un premier temps, nous allons utiliser des bandes spetrales tives et ainsi dénir le jeu
idéal de bandes passantes pour reonstruire l'irradiane solaire dans l'UV. Comme nous le ver-
rons, ette approhe reste utopique, ar nous serons rapidement rattrapés par des onsidérations
tehnologiques. Cela nous onduira dans un seond temps à exploiter les bandes passantes qui
existent aujourd'hui dans le adre de diérentes missions spatiales omme GOES, PICARD ou
enore PROBA2 que nous détaillerons un peu plus tard. Cette étude sera d'abord uniquement
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basée sur des simulations, ave des données d'irradiane dans l'UV issues d'observations. En
eet, trop peu de de radiomètres ont été utilisés sur es dix dernières années pour pouvoir
réaliser une étude statistique orrete
1
. Depuis janvier 2010, des données d'irradiane sont dis-
ponibles pour l'ensemble du spetre UV ave les missions GOES et PROBA2. Ainsi, dans un
seond temps, nous tenterons d'exploiter es données an de mettre en pratique notre modèle
empirique, élaboré via les données simulées.
4.1.1 Présentation du modèle
Nous souhaitons reonstruire l'irradiane spetrale solaire dans l'UV, I(λ, t), à partir des
données d'irradiane obtenus par des bandes passantes. Nous proposons un modèle empirique
basé sur une ombinaison linéaire de la réponse des bandes passantes, Fi(t) :{
I(λj , t) =
∑
i
θi(λj)Fi(t)
}
j∈[27−280nm]
(4.1)
En pratique nous proposerons un modèle pour ajuster les évolutions à long terme, et un autre
modèle approprié pour les évolutions à plus ourt terme. Le problème se réduit ainsi à un système
d'équations linéaires à k inonnues, ave k le nombre de bandes passantes. Pour une longueur
d'onde donnée, le nombre d'équations est égal au nombre de jours, Nt, que l'utilisateur souhaite
utiliser pour ajuster le modèle aux données d'irradiane. A priori, la relation suivante Nt ≥ k
doit être respetée an que le modèle puisse être théoriquement résolu. Finalement l'ériture
matriielle se réduit omme suit, toujours pour une longueur d'onde donnée :
I = ΘF (4.2)
où I est le veteur d'irradiane à Nt omposantes, Θ le veteur de oeients à k omposantes,
qui est l'inonnue du problème, et enn la matrie F de dimensions Nt × k. Cette méthode
n'impose auune hypothèse sur les oeients. Il surait en pratique d'inverser la matrie F
pour obtenir le veteur Θ. Toutefois, ette matrie n'est pas diretement inversable, ar bien
souvent la matrie n'est pas de rang plein (i.e. ertains veteurs peuvent être linéairement
dépendants d'autres veteurs).
En pratique, le système n'admet pas de solution exate, ar il est généralement surdéterminé
(Nt ≫ k), en raison du faible nombre de bandes passantes. Cherhons la meilleure solution au
sens des moindres arrés, e qui revient à minimiser le résidu χ2 déni par :
χ2 =
∑
t
{
I(t)−
n∑
i=1
(θiFi(t))
}2
= (FΘ− I)T(FΘ− I) (4.3)
En diérentiant ette relation par rapport aux variables θi, on obtient les valeurs qui minimisent
le χ2 par la relation suivante,
Θmin = (F
TF )−1FTI (4.4)
1. Seul l'instrument SEM/SoHO mesure depuis 1996 l'irradiane pour les bandes spetrales entre 26 et 34 nm
(prinipalement dévolue à la raie de l'hélium II) et entre 1 et 50 nm (Judge et al., 1998), e qui est loin de ouvrir
l'ensemble de l'UV. Ce n'est d'ailleurs pas à proprement parler un radiomètre puisque 'est un spetromètre
ouplé ave un ensemble ltre/déteteur. Ce même design est réutilisé pour les instruments EUVS que nous
verrons un peu plus tard.
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Parmi tous les aspets de e modèle, le plus important est le nombre de variables, 'est-à-dire le
nombre de bandes passantes, k. A priori, nous devons avoir autant de bandes passantes que de
degrés de liberté du problème physique onsidéré. Les outils statistiques vont se révéler être de
très bons outils pour hoisir les bandes passantes, reétant au mieux les diérentes faettes de
la variabilité de l'irradiane spetrale solaire dans l'UV. Un autre enjeu de ette reonstrution
est de vérier si le modèle est invariant par rapport au temps, notamment dans le adre d'un
système opérationnel.
Une autre question tout aussi fondamentale de ette étude se pose sur la manière d'évaluer le
modèle : omment peut on quantier la qualité de la reonstrution de l'irradiane ? L'erreur se
mesure par rapport à une valeur de référene. Celle i peut avoir diverses origines, un modèle
physique ou bien un spetre de référene par exemple. Dans notre as, les valeurs de référene
sont les ux mesurés par les diérents instruments TIMED/SEE et SORCE/SOLSTICE. Il existe
plusieurs moyens de quantier l'éart entre deux valeurs. Dans la littérature, il est fréquent de
omparer non pas des valeurs absolues d'irradiane, mais plutt des rapports d'irradiane que e
soit pour les modulations à 27 jours ou bien sur le yle de 11 ans. Il s'avère qu'un grand nombre
de méthodes présentées au hapitre 2 privilégient e moyen pour tester leur approhe. En eet,
il paraît judiieux d'employer de telles évaluations lorsque peu de données sont à disposition.
Nous disposons de six années environ de données d'irradiane dans l'UV, e qui permet d'utiliser
d'autres dénitions pour la quantiation de l'erreur. Citons l'erreur absolue qui est la diérene
entre la valeur théorique (dans notre as le ux observé par les instruments) et la valeur ajustée
(i.e. reonstruite par notre modèle). Ce type de dénition mettra partiulièrement l'aent sur
les raies les plus fortes (omme la raie lyman α ou bien tout le ontinuum hromosphérique).
L'erreur absolue est bien adaptée dans le adre de l'étude l'irradiane solaire totale où 'est la
valeur absolue qui est importante.
Nous pouvons également onsidérer l'erreur relative, qui est l'erreur absolue divisée par la valeur
de référene (i.e. le ux observé). Dans notre as, ette mesure peut être intéressante si l'on
s'intéresse à la forme globale du spetre. Dudok de Wit et al. (2005) et Kretzshmar et al.
(2006) utilisent ette dénition an d'évaluer leurs reonstrutions de l'irradiane.
Notre hoix d'erreur est motivé ii par la volonté de reonstruire la variabilité de l'irradiane
dans l'UV, en plus de la valeur absolue. Nous proposons ii une autre dénition de l'erreur an
d'évaluer nos modèles de reonstrution, exprimée omme suit :
ǫ(λ) =
〈|Imesure´(λ, t)− Iajuste´(λ, t)|〉t
σλ
(4.5)
où σλ est l'éart type de l'irradiane mesurée Imesure´, alulée sur la période de temps n'ayant
pas servie au alul des oeients θi. La valeur de référene par rapport à laquelle nous évaluons
le modèle ii onsiste à la variabilité du ux sur un bout du yle solaire. Il sera intéressant
dans la suite d'évaluer la variabilité de notre modèle à la fois sur le long et le ourt terme.
Cette dénition onvient partiulièrement bien à la omparaison de ux qui diérent beauoup
dans leur variabilité relative, par exemple l'analyse simultanée des bandes EUV, FUV et MUV.
L'aent sera en revanhe mis sur les longueurs d'onde présentant le plus de variabilité, à savoir
la bande spetrale de l'EUV. Une erreur de 100% signie que l'erreur est égale à la variabilité
naturelle du signal, soit 1σ.
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L'évaluation de l'erreur de notre modèle est à mettre en perspetive ave l'erreur de préi-
sion instrumentale, variable selon l'instrument onsidéré. Rappelons que ette erreur relative
instrumentale est d'environ 1% (de la valeur mesurée) pour les mesures de l'instrument SOL-
TICE/SORCE et environ 4% pour l'instrument EGS/SEE. Rappelons également que l'erreur
absolue sur le ux mesuré par les instruments est de l'ordre de 20% pour TIMED/SEE, et de
l'ordre de 1.2 à 6% pour SOLSTICE/SORCE. Ces erreurs intrinsèques aux mesures expérimen-
tales vont se propager à travers le modèle empirique que nous proposons. Nous ne herhons en
auun as à fournir une mesure exate de l'irradiane solaire mais bien à reproduire l'irradiane
mesurée par des instruments. C'est en eet un modèle empirique que nous proposons, pas un
modèle physique. Nous utilisons les meilleures données disponibles sur la variabilité de l'irra-
diane, mais nous ne pouvons éviter de propager les erreurs propres aux données. Notons que
notre modèle empirique fournit aux utilisateurs une estimation de l'irradiane pour la bande
spetrale entre 27 et 280 nm ave une erreur au mieux équivalente à elle des instruments.
Cei pose immédiatement la question à propos de la véraité des données d'irradiane, no-
tamment sur la abilité des données sur le long terme, puisque notre modèle s'appuie fortement
dessus. Nous avons déjà évoqué aux hapitres 2 et 3 les problèmes de alibration sur le long terme
pour ertaines bandes spetrales, notamment le MUV. Depuis n otobre 2010, les données des
instruments SORCE et SIM sont trop dégradés, si bien que l'utilisation de telles données n'est
plus able. L'instrument SEE soure également d'importants problèmes depuis début 2009, e
qui limite l'utilisation des données d'irradiane dans l'EUV. Dans le adre de e travail, nous
onsidérons nos données omme bonnes, an de pouvoir élaborer un modèle d'irradiane. Dans
l'avenir, il est évident que e modèle empirique que nous allons proposer, tout omme les repré-
sentations graphiques obtenues au hapitre 3, seront à remettre en perspetive ave l'aquisition
de nouvelles données. Nous pensons partiulièrement aux observations réentes d'EVE/SDO
(Woods et al., 2010), qui ompléteront les informations dont nous disposons déjà ave TI-
MED/SEE et pourront éventuellement nous permettre dans l'avenir de fournir un modèle pour
les longueurs d'ondes du tableau 3.i lorsque les données seront statistiquement onséquentes. En
revanhe, auune autre mission n'est atuellement envisagée pour l'observation de l'irradiane
spetrale pour les longueurs d'onde supérieures à la raie de Lyman α.
An de pouvoir aluler les oeients du modèle, nous devons utiliser une partie des données
d'irradiane. An de pouvoir évaluer orretement le modèle, environ 1/3 des données d'irra-
diane seront utilisés pour le alul des oeients, les 2/3 restants pour tester le modèle de
reonstrution. Quelle partie du yle solaire doit-on hoisir pour le alul de es oeients ?
Les données d'irradiane dont nous disposons ouvrent en eet une partie importante du yle
d'ativité solaire. Plusieurs approhes ont été testées : l'utilisation du début de la phase desen-
dante du yle 23, ou elle du moment du minimum entre les yles 23 et 24, voire même une
ombinaison des deux. Il s'avère par expériene que l'utilisation du minimum d'ativité solaire
pour le alul des oeients nous permet d'obtenir le modèle le plus stable dans le temps,
notamment pour la reonstrution des grandes éhelles de temps omme nous le verrons. Nous
prenons la période entre 2007 et 2008 pour le alul des oeients. Pour tester le modèle de re-
onstrution, il est important d'en estimer les oeients puis d'en quantier les erreurs sur des
intervalles disjoints. Le but de l'évaluation n'est pas de vouloir quantier l'éart de la méthode
de minimisation au sens des moindres arrés, mais bien la reonstrution elle même.
Nous proposons également d'utiliser les indies solaires F10.7 et Mg II omme autres régresseurs
possibles. Bien que le hapitre 2 nous a permis pourtant de mettre en évidene leur non représen-
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tativité de la variabilité de l'irradiane dans l'UV, nous souhaitons omparer nos reonstrutions
à partir de bandes passantes ave les études préédentes sur la variabilité de l'irradiane.
4.1.2 Simulation des réponses
An de pouvoir simuler orretement la réponse de diérentes bandes passantes, tives ou
réelles, nous utilisons un modèle radiométrique omme proposé par Benmoussa et al. (2009).
Prenons le as d'une bande passante réelle, qui se ompose d'un ltre et d'un déteteur. Les
photons solaires ont une ertaine distribution en énergie E(λ), et pénètrent dans l'instrument via
l'ouverture de dimensions propres à haque instrument. Notons A la surfae de ette ouverture.
Ensuite, es photons passent à travers un ou plusieurs ltres dont la transmittivité spetrale
globale sera notée T (λ), pour être enn onvertis en signal életrique par le déteteur ayant
une ertaine réponse spetrale D(λ) mesurée en A.W−1. L'eet de diration provenant de
l'ouverture peut être négligé, ar les longueurs d'ondes onsidérées ii sont beauoup plus petites
que l'ouverture (par exemple A =3mm pour LYRA). Dans le as d'une bande passante tive,
seule la réponse spetrale sera onsidérée, e qui simplie le problème.
Le ourant estimé i, mesuré par le déteteur, est donné par la formule suivante :
i =
∫
λ
AE(λ)T (λ)D(λ)dλ (4.6)
où i = is+id, is le signal provenant du spetre solaire et id la ontribution du ourant d'obsurité.
Un fateur de onversion, C en A/(W.m
−2), mesuré en laboratoire avant la mise en orbite, peut
en théorie donner diretement l'intensité en W.m
−2
à partir du ourant mesuré.
Considérons le ux solaire F (λ), entre 1 et 1500 nm. Comme les données d'irradiane ont une
résolution nie, (∆λ = 1 nm entre 1 et 310 nm, variable pour les plus grandes longueurs d'onde),
nous devons disrétiser la formule préédente, telle que :
i =
∫
λ
AE(λ)T (λ)D(λ)dλ ≈
∑
i
AE(λi)T (λi)D(λi)∆λ (4.7)
Nous utiliserons ette formule pour estimer la réponse des diérentes bandes passantes utilisées
dans la suite de et travail de thèse.
4.2 Bandes passantes tives
Prenons tout d'abord des bandes passantes tives, sans auune onsidération tehnologique,
omme présentée par la gure 4.1. Cela représente 60 bandes passantes, de forme gaussienne
ave une largeur à mi-hauteur de 10 nm entrées tous les 5 nm, réparties sur tout le spetre
UV solaire (entre 1 et 300 nm). La forme de la bande passante importe peu, mais les ltres
ommeriaux à bande étroite ont généralement une forme gaussienne. Notons que les résultats
seraient équivalents si nous prenions des bandes passantes de forme retangulaire. Ces bandes
passantes tives diérent en revanhe des ltres ommeriaux au niveau de la réjetion du ux
hors de la bande spetrale mesurée (notamment le ux solaire dans le visible) : quasi-innie
pour les bandes tives dénies ii, d'un ordre de grandeur entre 10
3
à 10
10
selon les matériaux
et les ltres ommeriaux onsidérés. Nous reviendrons plus tard sur es aspets instrumentaux,
tout partiulièrement au hapitre 5.
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Ces bandes tives assurent une ouverture totale du spetre UV. La réponse du déteteur pour
haune de es bandes tives sont simulées par la méthode présentée préédemment.
Figure 4.1. Bandes passantes tives de forme gaussienne, de largeur à mi-hauteur de 10 nm, entrées
tous les 5 nm. Le spetre solaire est représenté par soui de omparaison en noir, ave
une résolution de 1 nm.
Avant de ontinuer, testons une première fois notre méthode de reonstrution, ave la ombi-
naison linéaire à partir de es 60 régresseurs. La gure 4.2 présente ainsi l'erreur relative obtenue
suite à une reonstrution direte de l'irradiane pour les longueurs d'onde entre 27 et 280 nm.
Rappelons ii que les longueurs d'onde du tableau 3.i ne sont pas onsidérées. Si nous utilisons
les 60 bandes passantes, la reonstrution est exellente pour l'ensemble de la bande spetrale
onsidérée. L'erreur relative est de l'ordre de 1% pour tout le MUV et le FUV. Pour l'EUV,
l'erreur relative est inférieure en moyenne à 5%. Nous avons déjà vu dans le hapitre 3 que
l'ensemble de l'EUV ne présentait pas une ohérene aussi forte que le FUV et le MUV, e que
nous retrouvons ii. Pour e as d'éole, l'erreur est si faible que nous ne prenons par la peine de
séparer les petites des grandes éhelles, e que nous ferons en revanhe plus tard ave les bandes
passantes réelles.
A titre de omparaison, nous pouvons également onsidérer l'erreur relative rapporté à la valeur
moyenne du ux et non plus à l'éart type omme présenté par la gure 4.2. L'erreur relative
serait inférieure à 1% pour l'ensemble de l'EUV, et inférieure à 0.1% pour les bandes spetrales
FUV et MUV. L'erreur relative en fontion de l'éart type est plus adaptée pour évaluer la
reonstrution de la variabilité, ar elle est plus onservative, pare qu'elle se ramène à la va-
riabilité (très faible pour le MUV par exemple), et non à la moyenne temporelle du ux. Cela
permet de omparer sur un même pied d'égalité les reonstrutions pour l'EUV et et le MUV.
L'erreur relative pour l'ensemble des longueurs d'onde est très faible. Augmenter le nombre
de bandes passantes est même quasi inutile, nous avons à priori l'essentiel de l'information.
Cette situation, ave 60 bandes passantes, est lairement idéale pour reonstruire l'irradiane
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Figure 4.2. Erreur relative obtenue pour la reonstrution ave les 60 bandes passantes. Le spetre
solaire est représenté par soui de omparaison en noir, ave une résolution de 1 nm.
dans l'UV. Toutefois, en pratique, une telle situation ne se diérenierait pas beauoup de
l'utilisation d'un spetromètre, ar 'est bien tout l'ensemble de l'UV qui est ouvert.
Comment réduire e nombre de bandes passantes tout en gardant un bon niveau de reonstru-
tion ? Plutt que des bandes aussi nes, peux-t-on travailler ave des bandes passantes larges ?
Dans e as, ombien de bandes passantes et surtout quelle largeur ?
Ces questions n'orent pas de solution unique, de multiples solutions sont envisageables. Pour
pouvoir répondre à es questions, nous allons utiliser de nouveau les outils statistiques, et plus
partiulièrement les méthodes de représentations graphiques en 2-D : ela va nous permettre de
se rendre ompte d'un simple oup d'oeil quelles bandes passantes sont utiles ou non, en fontion
de leur loalisation, pour la reonstrution de l'irradiane dans l'UV. Considérons dans un
premier temps la représentation graphique 2-D pour les petites éhelles de temps. La ohérene
spetrale étant moins forte, le hoix des bandes passantes est d'autant plus ontraint.
4.2.1 Dénition d'une stratégie
La gure 4.3 reprend elle présentée au hapitre 3, les positions des 60 bandes passantes étant
ajoutées. Plusieurs informations peuvent être déduites de ette gure. Rappelons que haque
point de ouleurs représente une longueur d'onde, et que la distane entre es points reètent le
degré de similarité de la variabilité pour es points.
Notons premièrement que toutes les bandes passantes (numérotées de 1 à 55 selon la gure 4.1),
se trouvent être dans le nuage de points, qui plus est très prohes de la région spetrale intégrée.
Cette remarque est importante en soi ar ela signie que l'intégration de l'irradiane spetrale
sur des bandes de largeurs nie ne détruit pas l'information sur la variabilité pour une bande
spetrale onsidérée.
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Figure 4.3. Représentation graphique des modes 1 et 3 pour les petites éhelles de temps (< 81 jours).
Les positions des 60 gaussiennes ont été également ajoutées.
Notons également que ertaines bandes passantes se onentrent dans des régions spetrales
bien préises, voire même se hevauhent. Cela signie tout simplement que ertaines bandes
passantes, bien que entrées sur des régions spetrales diérentes, fournissent une information
redondante. Cette remarque inarne dénitivement la lé de voûte de e travail : les bandes
passantes qui fournissent la même information peuvent se réduire à une seule bande passante,
soit une parmi toutes les autres, ou bien si ela est possible une bande passante large regroupant
toutes les bandes passantes nes. Une telle bande passante reétera l'information sur la variabi-
lité sur un noeud, ou bien noyau, 'est-à-dire une région spetrale dont la variabilité est unique.
Cela nous fournit une première stratégie pour pouvoir réduire le nombre de bandes passantes.
La seonde stratégie repose sur un aspet plus mathématique. Si nous onsidérons une om-
binaison linéaire d'égale ontribution de deux bandes passantes, que peut-on dire à propos de
la série temporelle hybride ainsi produite ? La lettre "Z" en rouge, sur la gure 4.3, représente
la position d'une telle série temporelle obtenue par ombinaison linéaire des bandes passantes
16 et 52, respetivement entrées sur 80 nm et 260 nm. Il apparaît que e point "Z" se trouve
être à égale distane entre les bandes passantes 16 et 52. Ainsi, il paraît possible de onstruire
n'importe quel point se trouvant approximativement sur une ligne droite reliant les deux bandes
passantes voisines, ou bien prohe d'une bande passante. Les lignes droites reliant haque noyau
doivent idéalement ouvrir l'ensemble du spetre UV.
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Nous pouvons maintenant proposer une stratégie pour dénir quelles bandes passantes sont
néessaires pour la reonstrution de la variabilité de l'irradiane. Trois ritères doivent être
respetés si nous voulons apter l'ensemble de l'information sur la variabilité de l'irradiane :
1. La représentation graphique utilisée doit avant tout apter l'essentiel de l'information
physique ontenue dans le signal. L'étude eetuée au hapitre 3 permet eetivement de
s'assurer que les représentations graphiques 2-D sont de bons outils pour dérire orrete-
ment la variabilité de l'irradiane.
2. An d'être hoisie, la bande passante doit se situer aussi près que possible des "point-
longueurs d'onde". Enn, une bande passante par noyau sut à apturer l'essentiel de
l'information dudit noyau.
3. Enn, les ombinaisons linaires des bandes passantes ('est-à-dire les droites qui relient
les bandes passantes d'un point de vue graphique) répondant au seond ritère doivent
ouvrir l'ensemble des noyaux.
Testons ette stratégie pour réduire le nombre de bandes passantes. La disposition de bandes
passantes sur le plan 2-D ne laisse nalement pas beauoup de latitude dans leur regroupement.
En premier lieu, regroupons les 55 gaussiennes sous neuf bandes passantes, retangulaires plus
ou moins larges, omme indiqué par le tableau 4.i. Comme nous nous intéressons tout parti-
ulièrement aux longueurs d'onde entre 27 et 280 nm, nous ne onsidérerons plus les bandes
passantes gaussiennes numérotées de 0 à 4, entrées respetivement sur 0 et 20 nm.
Table 4.i. Regroupement des bandes passantes, numérotées de 0 à 55, présentant une variabilité simi-
laire selon le plan 2-D présenté en gure 4.3. Neuf bandes passantes sont onsidérées.
Code Lettre Numéro de bandes passantes Bande Spetrale (nm)
A 5-13 25-65
B 14-15 67-75
C 17-21 85-110
D 23-26 115-130
E 27-31 135-155
F 34-39 170-195
G 40-44 200-225
H 46-51 230-255
I 52-55 260-280
Rappelons ii que 'est un as d'éole. La forme des bandes passantes dans e ontexte seront des
bandes retangulaires, e qui est omplètement arbitraire. D'autres formes, ainsi que d'autres
largeurs de bandes, peuvent être envisagées. Il n'y pas de solution unique au problème. Nous
nous ontentons ii d'illustrer notre stratégie par un exemple. Les longueurs d'onde de oupure
sont en revanhe dénies en fontion de la stratégie mise en plae omme exprimée auparavant,
par rapport aux résultats de la gure 4.3. La réjetion du ux hors des passe-bandes est prise
de l'ordre de 10
10
, dans un premier temps, an de s'assurer que nous aptons bien la variabilité
du ux de la passe-bande onsidérée.
4.2.2 Mise à l'épreuve
La première étape onsiste à vérier si les bandes passantes, très larges pour ertaines,
onservent l'information sur la variabilité de l'irradiane. Utilisons de nouveau les représenta-
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tions graphiques 2-D, pour les grandes et petites éhelles de temps, représentés par les gures
4.4 a) et b) respetivement. Les bandes passantes sont désignées par des lettres en rouges, le
ode orrespondant étant indiqué par le tableau 4.i. Que e soit pour les petites ou les grandes
éhelles de temps, les neuf bandes passantes (elles ave des lettres rouges) sont bien à l'inté-
rieur du nuage de points, e qui satisfait lairement notre seond ritère. Le troisième ritère est
également bien satisfait, les lignes reliant les bandes passantes entre elles ouvrent l'ensemble
du spetre UV sur les deux gures.
Les deux indies solaires, F10.7 et Mg II, ont également été ajoutés sur les gures 4.4 a) et b).
Nous pouvons onstater qu'auun des deux ne satisfait le seond ritère, que e soit pour les
petites et les grandes éhelles de temps. En eet, ils sont lairement situés en dehors du nuage de
points. Les indies ontiennent peu d'informations à propos de la variabilité pour l'UV. La gure
1.7 permettait déjà de donner une idée de la mauvaise représentativité des indies solaires vis à
vis de l'irradiane dans l'UV. Ii, la représentation graphique permet de onrmer e résultat.
Nous pouvons nous douter ii que de meilleurs résultats peuvent être obtenues en utilisant
non plus les indies mais bien des bandes passantes. Pour les petites éhelles de temps, leurs
positions respetives onrment toutefois l'origine historique de leur utilisation, F10.7 étant en
eet relativement prohe de l'EUV, alors que l'indie du magnésium Mg II, est prohe des raies
hromosphériques. Ce n'est pas tout à fait le as pour les grandes éhelles de temps : en plus
d'être loin du nuage de points, F10.7 se situe très loin de la bande spetrale que et indie est
ensé représenter, l'EUV. L'utilisation de F10.7 pour la reonstrution de l'EUV sur le long
terme n'est pas vraiment à onseiller, bien au ontraire. Nous pouvons onlure que ela en fait
d'eux de très mauvais indiateur de la variabilité solaire dans l'UV, la nature des indies étant
diérente selon les éhelles de temps onsidérés.
Les bandes passantes, au ontraire, restent prohes des intervalles spetraux qu'ils sont ensés
dérire, à la fois pour les petites et grandes éhelles. L'information à propos de la variabilité de
l'irradiane est toujours onservée.
La gure 4.5 présente l'erreur relative obtenue (en rouge) en utilisant es neuf bandes passantes :
elle est globalement un peu plus élevée que elle obtenue ave les 60 gaussiennes, de l'ordre de
10% en moyenne pour l'ensemble de l'intervalle entre 27 et 280 nm. L'augmentation de l'erreur
pour les valeurs extrêmes de l'intervalle spetral onsidéré peut s'expliquer par des eets de
bords, des informations à propos de la variabilité semblant eetivement manquées. Bien que
nous ayons réduit onsidérablement le nombre de bandes passantes, la reonstrution est très
bonne pour l'ensemble des longueurs d'onde, e qui justie l'utilisation de bandes passantes
larges omme nous l'avons fait.
Pouvons nous enore réduire le nombre de bandes passantes ? Si nous observons de nouveau les
gures 4.4 a) et b), il semble que ertaines bandes passantes (toujours les lettres en rouge) se
trouvent sur des lignes reliant d'autres bandes passantes, omme par exemple la bande passante
E, D ou bien enore H. Sans prendre le temps d'analyser les grandes éhelles de temps, nous
aurions pu en dire tout autant de la bande passante G, mais elle-i est importante pour la
bande spetrale entre 190 et 230 nm omme le montre la gure 4.4 a). La bande passante B
a une position hautement stratégique : pour les petites éhelles, elle dérit parfaitement une
partie de l'EUV, et pour les grandes éhelles de temps, elle onstitue un sommet de base pour
la reonstrution de nombreuses longueurs d'onde, à l'instar des bandes passantes A, C et F.
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Figure 4.4. Représentations graphiques 2-D pour les grandes (a) et petites (b) éhelles de temps. Le
ode lettre pour les bandes passantes est indiqué par le tableau 4.i. La ouleur des lettres
indique le niveau de réjetion du ux hors de la bande passante, 10
10
en rouge, 10
5
en
bleu.
Ainsi, nous onsidérons à présent la ombinaison des six bandes passantes suivante : A, B, C,
F, G et enn I. L'erreur obtenue ave un tel jeu de bandes passantes est représenté à la gure
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Figure 4.5. Les neuf bandes passantes (de A à I) sont représentées en trait rouge n. L'erreur relative
obtenue ave es neuf bandes passantes est en rouge. L'erreur relative obtenue uniquement
ave six bandes passantes A, B, C, F, G et I) est en vert. L'erreur relative obtenue à partir
des 60 bandes gaussiennes est représentée par omparaison, en bleu.
4.5, en vert. Il se trouve que l'erreur est omparable ave elle des autres reonstrutions pour
tout l'intervalle entre 27 et 110 nm. Entre 120 et 150 nm en revanhe, l'erreur n'exède pas en
moyenne 30%, ave un pi pour la raie Lyman α à environ 55%. Cela paraît logique puisque
nous avons moins d'informations à propos de ette région. Pour les longueurs d'onde supérieures,
l'erreur relative est de nouveau omparable ave la reonstrution en rouge basée sur neuf bandes
passantes. Si nous souhaitons réduire la ombinaison de bandes passantes à six uniquement, e
jeu proposé, parmi es neuf bandes passantes, est dénitivement le meilleur. La variabilité de
l'irradiane dans l'UV peut don bien être reonstruite à partir de bandes passantes.
4.2.3 Limitations de ette approhe
Cette approhe d'éole permet eetivement de dénir la ombinaison de bandes passantes
idéale pour la reonstrution de l'irradiane dans l'UV. Bien sûr, ette solution proposée ii est
loin d'être unique. L'outil statistique est réellement un outil puissant pour savoir quelles bandes
passantes sont intéressantes ou non dans le adre de la reonstrution de l'irradiane dans l'UV.
A partir d'un nombre important de bandes passantes très nes (60 gaussiennes de largeur à mi-
hauteur de 10 nm), nous avons mis en évidene des régions spetrales distintes. Nous pouvons
ainsi regrouper des bandes passantes qui partagent la même information à propos de la variabilité
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pour les petites et les grandes éhelles de temps. Ainsi, ave un jeu de neuf bandes passantes
larges, nous pouvons reonstruire l'irradiane ave une erreur relative de l'ordre de 10% (voir
gure 4.5). Ce nombre de bandes passantes peut même enore se réduire à six, en suivant la
stratégie mise en plae. Nous avons montré que l'observation de tout le spetre UV est inutile,
seules quelques bandes passantes susent pour mesurer l'irradiane entre 27 et 280 nm ave
une résolution de 1 nm. Cette approhe permet ainsi de dénir quelles bandes passantes devrait
gurer dans le jeu idéal de bandes passantes pour reonstruire l'irradiane dans l'UV.
Mais est-e que ette solution est tehnologiquement possible ? L'approhe proposée pour l'ins-
tant n'inlut auune onsidération tehnique et tehnologique, e qui nous laisse de nombreuses
possibilités : niveau de réjetion, forme de la bande passante, bandes nes ou larges... L'exemple
que nous venons de donner ave six bandes passantes onstitue potentiellement un as idéal,
mais il existe d'autres solutions. Il ne s'agit pas ii de faire une liste de toutes es solutions, ela
n'a pas de sens sans se donner quelques ontraintes instrumentales. Le résultat-lé de ette étude
est qu'il n'est pas néessaire de ouvrir l'ensemble du spetre UV pour apter toute l'information
à propos de la variabilité dans l'UV.
Avant même de ommener à envisager une struture pour un éventuel instrument, préisons que
le plus gros problème lors de l'observation des bandes spetrales depuis les rayons X jusqu'au
MUV reste la réjetion du visible. Ave un rapport de l'ordre de 10
5
entre l'intensité dans le
visible et dans l'EUV, il faut s'assurer que le signal que l'on observe pour l'EUV ne soit pas
pollué. C'est essentiel pour avoir des informations à propos de la variabilité dans l'EUV, et
non elle du visible. Comme nous allons le voir, e rapport est xé par la largeur de la bande
passante onsidérée.
Pour les bandes passantes tives, nous avons pris omme ordre de grandeur de réjetion environ
10
10
pour le ux hors de la bande passante. Cette situation reste la situation la plus favorable
lorsque des arhitetures ave des matériaux partiuliers, omme le diamant, sont onsidérés.
Nous y reviendrons tout partiulièrement au hapitre 5. Considérons ii une réjetion beauoup
moins importante, de l'ordre de 10
4
, en aord ave e qui est observé pour les déteteurs
au siliium, puis reprenons les neuf bandes passantes que nous avons utilisées dans la partie
préédente.
Considérons une dernière fois les gures 4.4 a) et b), ette fois-i ave les lettres en bleu.
Nous pouvons onstater que la position de ertaines bandes passantes a hangé. C'est le as
prinipalement pour les bandes passantes dévolues à l'EUV et au FUV. Cei est partiulièrement
sévère pour la bande passante B : l'information à propos de la variabilité qui mesure ette bande
passante ne orrespond plus du tout à la bande spetrale entre 65 et 75 nm. En fait 'est surtout
la variabilité dans le NUV et le visible qu'une telle bande passante mesure. Cette bande passante
est si ne que l'énergie intégrée dans l'EUV reste nalement négligeable par rapport à elle
intégrée dans le NUV et dans le visible, si bien que le signal que l'on herhe à la base est noyé
dans le bruit.
La gure 4.6 présente l'erreur relative obtenue ave es neuf bandes passantes, ave une réjetion
du visible plus faible, de l'ordre de 10
4
. Par soui de omparaison, l'erreur obtenue à partir des
mêmes bandes passantes mais ave un taux de réjetion de l'ordre de 10
10
est représenté. Nous
pouvons onstater que l'erreur est nettement supérieure, notamment pour l'EUV. L'ensemble
du spetre UV est moins bien reonstruit. Cela signie que nous avons perdu de l'information
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sur la variabilité de l'irradiane dans l'UV. Cela ne remet pas en question notre stratégie de
séletion des bandes passantes, mais plutt la manière dont il faut les onsidérer. Cette rapide
étude montre à quel point il est important de onsidérer tout le spetre solaire, aussi bien dans
l'UV que dans le visible.
Figure 4.6. Erreur relative obtenue ave les neuf bandes passantes, dont la réjetion hors des bandes est
de l'ordre de 10
5
, en rouge. L'erreur relative obtenue à partir des mêmes bandes passantes
mais ave une réjetion hors bandes de l'ordre de 10
10
est représentée par omparaison,
en bleu.
Plutt que de jouer sur e paramètre de réjetion, nous allons onsidérer dans la partie suivante
des bandes passantes réelles, déjà utilisées dans le adre de missions spatiales. Cela nous per-
mettra d'avoir une base de travail beauoup plus réaliste. Cette étude théorique aura permis
sans auun doute de nous familiariser ave les ontraintes et les besoins an de reonstruire
l'irradiane dans l'UV à partir de bandes passantes. Elle aura permis de démontrer la faisabilité
de notre approhe : la reonstrution de l'irradiane solaire dans l'UV à partir de bandes pas-
santes est bien possible, en mettant en évidene quelles bandes spetrales sont néessaires. Un
des résultats les plus remarquables reste sans nul doute qu'il est inutile de mesurer l'ensemble du
spetre UV ave un spetromètre, quelques bandes passantes orretement hoisies omme nous
l'avons fait par la stratégie proposée, permettent de apter la variabilité de l'irradiane dans
l'UV ave une préision susante, ompte-tenu des ontraintes instrumentales et des objetifs.
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4.3 Bandes passantes réelles
4.3.1 Desription des bandes passantes
Contrairement aux bandes passantes tives onsidérées préédemment, les bandes passantes
réelles sont dénies par un apteur se omposant d'un ltre, servant prinipalement à séletionner
la bande spetrale souhaitée, et d'un déteteur servant à mesurer le ux. Comme nous venons
tout juste de le montrer, la simple onsidération de la bande spetrale ne sut pas, nous devons
également onsidérer la réjetion du ux hors de ette bande spetrale. An de travailler dans
une situation réaliste, nous allons utiliser à présent des bandes passantes réelles utilisées dans
le adre de missions spatiales. Nous souhaitons ii mettre en avant la faisaibilité du onept de
la reonstrution de l'irradiane dans l'UV ave de vraies bandes passantes, et non plus ave
des bandes passantes tives. C'est une étape obligatoire avant même de dénir une nouvelle
arhiteture, e que nous ferons au hapitre 5.
Nous onsidérons ii trois missions spatiales, toutes jouant un rle lé aujourd'hui dans la a-
ratérisation de la variabilité de l'irradiane :
• Cinq bandes passantes du EUV Sensor (EUVS) à bord de GOES 13 et 14 (Fineshi & Vie-
rek, 2007). Elles ouvrent une importante partie du spetre EUV, destinées à aratériser
la variabilité de l'irradiane dans l'EUV. EUVS est un spetromètre, ombiné à des ltres
multiouhes en alumine (Al2O3) et en aluminium (Al). C'est le réseau qui séletionne
les bandes spetrales souhaitées. La taille du déteteur dépend diretement de l'intervalle
spetral mesuré. Il faut retenir que l'instrument EUVS n'est pas un radiomètre, la séle-
tion de la bande passante ne se faisant pas par le système ltre-déteteur. Les déteteurs
utilisent une tehnologie à base de siliium, la réjetion du visible ne se faisant que par
l'intermédiaire du réseau et des ltres.
• Deux bandes passantes de l'instrument PREision MOnitoring Sensor (PREMOS), un
radiomètre à bord du satellite français PICARD (Shmutz et al., 2009). Cet instrument
a pour but de mesurer l'irradiane dans le MUV, mais également dans le visible. Un des
nombreux objetifs sientiques de PICARD étant d'étudier l'impat du rayonnement
UV sur la himie de l'ozone dans l'atmosphère terrestre. Les déteteurs utilisent une
tehnologie à base de siliium.
• Quatre bandes passantes de l'instrument Large Yield Radiometer (LYRA) à bord de
PROBA2 (Hohedez et al., 2006). PROBA2 est une mission tehnologique destinée à
tester en situation réelle des instruments d'un type nouveau, notamment les déteteurs au
diamant. Une des prinipales aratéristiques de tels déteteurs étant une forte réjetion
de la lumière visible. L'instrument LYRA est en réalité omposé de 12 photodiodes, ave
trois unités de quatre photodiodes haune. Deux unités, numérotées 1 et 2, utilisent des
déteteurs au diamant. L'unité 3 utilise prinipalement des déteteurs au siliium. Pour
haque unité, on ompte deux bandes passantes dévolues à l'EUV, ave des ltres en alu-
minium et en zironium, et deux bandes passantes ave des ltres multiouhes à base
de uoride de magnésium (MgF2) dévolues au FUV et au MUV. Sauf mention ontraire,
nous onsidérerons dans la suite de ette thèse les bandes passantes de l'unité 2, utilisant
des déteteurs au diamant. Nous reviendrons sur les raisons d'un tel hoix au hapitre 5.
Il existe quelques diérenes importantes entre les bandes passantes proposées. EUVS est avant
tout un spetromètre, la séletion de la bande passante ne se fait pas par les ltres omme pour
LYRA et PREMOS mais bien par le réseau, e qui pour onséquene de fournir une réponse
spetrale plus nette. Les ltres utilisés sur EUVS servent essentiellement à rejeter la lumière
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visible. Ainsi, Vierek et al. (2007) estiment la ontribution du visible à 0.15% pour les diérents
anaux. Comme tout spetromètre, des problèmes liés à de la diusion de lumière parasite (dont
du visible) peuvent survenir. Le tableau 4.ii résume ainsi les diérentes bandes spetrales des
diérentes bandes passantes dérites préédemment.
Table 4.ii. Liste des bandes passantes pour les instruments EUVS, PREMOS et LYRA. Les ouleurs
attribuées aux anaux d'EUVS sont utilisées par la gure 4.7.
Canaux Code Lettre Bande nominale (nm)
EUVS A (noir) A 5-15
EUVS B (bleu) B 25-34
EUVS C (rouge) C 17-67
EUVS D (vert) D 17-84
EUVS E (noir) E 118-127
PREMOS 1 P1 210-220
PREMOS 2 P2 260-270
LYRA Al Al 17-80
LYRA Zr Zr 6-20
LYRA Ly Ly 120-123
LYRA Hb Hb 200-220
La gure 4.7 présente la réponse spetrale pour les diérentes bandes passantes pour un large
intervalle spetral, notamment pour l'instrument LYRA entre 1 et 700 nm. Les réponses spe-
trales des diérentes bandes passantes nous ont été fournies par Rodney Vierek pour l'instru-
ment EUVS, par Ingolf Dammash et Ali BenMoussa pour l'instrument LYRA. Pour les bandes
passantes utilisant des déteteurs au diamant, les unités 1 et 2, remarquons la hute abrupte de
la réponse spetrale autour de 225 nm, aratéristique du diamant. Pour l'instrument EUVS,
seul le premier ordre issu de la diration par le réseau est représenté. Les réponses pour PRE-
MOS ont été simulées par des gaussiennes entrées sur la longueur d'onde de référene des es
ltres, e qui reste très réaliste (Gérard Thuillier, ommuniation personnelle). L'ensemble de
es bandes passantes nous permet d'avoir une exellente ouverture du spetre solaire dans l'UV.
Les intervalles spetraux indiqués par le tableau 4.ii représentent les bandes spetrales nomi-
nales, indiquant l'intervalle de longueurs d'onde que la bande passante est ensée mesurer. Nous
dénissons la pureté, qui est le rapport de la ontribution de la bande nominale désirée (omme
indiquée par le tableau 4.ii), sur le total réellement mesuré. Benmoussa et al. (2009) résume la
pureté de es photodiodes dans le as d'un soleil non éruptif, pour les photodiodes de LYRA.
Les trois photodiodes dévolues à la raie de Lyman α présentent une pureté inférieure à 35%,
la ontribution provenant de plus grandes longueurs d'ondes étant la plus importante omme
nous pouvons le onstater sur la gure 4.7. Les anaux dévolues à la bande Herzberg ahent
en revanhe une pureté supérieure à 83%. Toujours pour un soleil non éruptif, la pureté pour
les anaux dévolus à l'EUV (Aluminium) et le XUV (Zironium) est toujours supérieure à 90%.
Notons que la simulation de la réponse de es bandes passantes pose problème, ar la bande
XUV est mal restituée par les mesures de SORCE et TIMED. La pureté des bandes passantes
de PREMOS est exellente, omparable au anal de Herzberg de l'instrument LYRA. Notons
toutefois que la pureté pour les anaux de l'EUV hute drastiquement si nous onsidèrons un
spetre solaire dans le as d'un soleil éruptif. L'essentiel du signal provient de la partie XUV,
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Figure 4.7. Réponses spetrales des diérentes bandes passantes (ltre+déteteur) utilisées dans ette
étude. Les quatre premières gures représentent les bandes passantes de l'instrument
LYRA. La ouleur orrespond à une unité, noire pour l'unité 1 (diamant), rouge pour
l'unité 2 (diamant) et bleu pour l'unité 3 (siliium). La inquième gure présente les ré-
ponses spetrales pour l'instrument EUVS. Seul le premier ordre est représenté ii. Les
ouleurs orrespondent à elles dénies dans le tableau 4.ii. Enn la sixième et dernière
gure présente les réponses spetrales de PREMOS 1 et 2.
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nous avons a priori peu d'informations sur la partie EUV lors d'une éruption solaire de grande
magnitude si nous onsidèrons uniquement les données de LYRA.
La pureté des bandes passantes pour l'instrument EUVS est prohe de 100% puisque le réseau
séletionne naturellement la bande passante mesurée (i.e. le premier mode de la diration, les
modes suivants polluant un peu la mesure). Par rapport à e que nous avons présenté jusqu'ii,
il est légitime de se demander pourquoi ne pas simplement utiliser un spetromètre plutt qu'un
radiomètre ? En eet, le spetromètre permet de seletionner parfaitement une bande passante,
ave un taux de réjetion du ux hors bande très important. On se rapproherait eetivement
du as idéal omme dérit dans la setion 4.2.2. Toutefois, la oneption d'un tel instrument re-
présente un dé tehnologique important, et surtout oûteux. La oneption de bandes nes dans
l'EUV via un système réseau-ltres est ompliquée (i.e. Vierek et al. (2007)). Les radiomètres,
beauoup plus légers et ave une oneption beauoup plus simple, représentent lairement une
solution plus envisageable atuellement. Une stratégie de redondane, à savoir plusieurs anaux
et plusieurs satellites, peut également être envisagée. C'est ertainement aujourd'hui la solution
pour orriger les dérives instrumentales sur le long terme.
4.3.2 Appliation de notre stratégie
Il ne s'agit pas ii de onsidérer une ombinaison linéaire de es 11 bandes passantes. L'ap-
prohe préédente a bien mis en évidene que des bandes passantes pourtant diérentes four-
nissent la même information à propos de la variabilité. Il nous faut reprendre les outils sta-
tistiques, en inluant ette fois-i les réponses simulées des bandes passantes réelles dérites
préédemment. Toujours dans un soui de omparer notre approhe ave d'autres utilisant les
indies solaires, F10.7 et Mg II, nous omparerons les reonstrutions obtenues à partir des
ombinaisons linéaires de bandes passantes et elles à partir de es deux indies seulement.
Contrairement à l'approhe purement théorique ave les bandes tives, nous allons entrer un
peu plus dans les détails de la reonstrution, en séparant les petites des grandes éhelles de
temps. Comme la variabilité sur le long terme est trois fois plus importante que elle sur le ourt
terme (prise lors du maximum d'ativité solaire), l'erreur relative estimée pour une reonstru-
tion direte reète un peu plus la reonstrution sur le long terme. Analyser la reonstrution
pour les petites éhelles de temps permet de s'assurer que les modulations à 27 et 13.5 jours
soient bien reproduites.
4.3.2.1 Petites éhelles de temps
Considérons premièrement les petites éhelles de temps. La gure 4.8 présente la représen-
tation graphique en 2-D, bien onnue à présent. Nous avons ajouté la position des diérentes
bandes passantes. Préisons que les bandes passantes se trouvent être dans le nuage de points, et
plus préisément dans les régions spetrales que les bandes passantes mesurent. Cela signie que
toutes les bandes passantes onsidérées intègrent bien l'information sur la variabilité des inter-
valles spetraux observés. Une seonde remarque tout aussi importante onerne ertainement
la proximité, pour ne pas dire même le hevauhement, de ertaines bandes passantes. C'est
prinipalement le as pour les bandes passantes dévolues à l'EUV : LYRA Al, LYRA Zr, EUVS
A, EUVS C, EUVS D et dans une moindre mesure EUVS B, fournissent à peu près la même
information à propos de la variabilité dans l'EUV. De même pour les bandes passantes LYRA
Hb et Premos 1, qui se hevauhent également. Remarquons les bandes passantes EUVS E et
LYRA Ly ne partagent pas tout à fait la même position. En eet, LYRA Ly est plus sensible
4.3 Bandes passantes réelles 95
aux longueurs d'onde supérieures à 150 nm, e qui onrme eetivement sa pureté faible, 35%,
pour la bande nominale entre 120 et 123 nm.
Nous pouvons à présent appliquer notre stratégie. Pour l'EUV, une seule bande sut parmi
les six, toutes redondantes. La bande passante Premos 2 est sans nul doute néessaire pour une
partie du MUV. Enn entre LYRA Ly et EUVS E, leurs positions sont toutes deux stratégiques,
en oin du nuage de points, si bien qu'il est diile de hoisir. De même entre LYRA Hb
et PREMOS 1. A priori, il sut de quatre bandes passantes parmi les 11 disponibles pour
reonstruire l'irradiane, pour les petites éhelles de temps. Il y a toutefois un manque évident
d'information pour toute une partie de l'EUV, mais également pour une partie de l'intervalle
spetral entre 80 et 100 nm.
Lorsque plusieurs hoix s'orent à nous dans les bandes passantes, omme 'est le as ii, notre
préférene ira toujours aux bandes passantes utilisant des déteteurs dont le matériau de base
est à large bande interdite
2
, ii le diamant. Nous expliquerons e hoix au hapitre 5. Ainsi,
nous pouvons proposer ii un jeu de quatre bandes passantes, ave LYRA Al, LYRA Ly, LYRA
Hb et enn Premos 2.
Figure 4.8. Figure similaire à la gure 4.3, les positions des bandes passantes des diérents instru-
ments étudiés étant ajoutées
Nous pouvons à présent tester la reonstrution à partir de e jeu de bandes passantes. La
gure 4.9 présente l'erreur obtenue en utilisant les quatre bandes passantes (en bleu). L'erreur
obtenue à partir de la reonstrution à partir des deux indies solaires est également représentée
en rouge. Nous pouvons onstater que l'erreur est globalement plus faible lorsque nous utilisons
2. Un semionduteur est onsidéré omme étant un matériau à large bande interdite pour une diérene
d'énergie entre la bande de valene et de ondution supérieure à 3 eV.
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les quatre bandes passantes. Cei reste normal puisque nous utilisons plus de régresseurs. En
outre, les indies solaires sont des mesures indépendantes, alors que notre modèle est onstruit
et testé à partir des mêmes données. Rappelons ii que ette omparaison n'a de sens que pour
les longueurs d'onde inférieures à 170 nm environ : les deux indies solaires n'ayant pas pour
but de reéter la variabilité des raies photosphériques. Seule une omparaison pour l'EUV et
une partie du FUV est pertinente.
Comme nous pouvions le suspeter, l'erreur est plus élevée pour l'EUV, de l'ordre de 40% en
moyenne ontre 15% en moyenne pour l'ensemble du FUV. De même pour le MUV ave en
moyenne une erreur relative de 20% sauf pour les longueurs d'onde prohe de 240 nm où l'erreur
est plus grande autour de 40%. L'utilisation de bandes passantes améliore la reonstrution pour
l'EUV et le FUV par rapport à l'utilisation d'indies.
Conluons tout de même en notant qu'il y un manque évident d'information pour une partie
de l'EUV, prinipalement pour deux régions spetrales distintes, entre 60 et 75 nm puis entre
80 et 110 nm. Auune ligne droite issue d'une ombinaison linéaire entre deux bandes passantes
hoisies ne passe à travers es intervalles spetraux, e qui explique une erreur assez élevée.
Figure 4.9. Erreur relative obtenue pour la reonstrution ave quatre bandes passantes (en bleu), et
ave les deux indies solaires (en rouge) pour les petites éhelles de temps. Les erreurs
relatives pour les longueurs d'onde du tableau 3.i sont mises à zéro.
4.3.2.2 Grandes éhelles de temps
Considérons à présent les grandes éhelles de temps. La gure 4.10 reprend la représentation
graphique 2-D déjà étudiée dans les parties préédentes, la position des bandes passantes étant
ajoutée. Une nouvelle fois, nous pouvons faire remarquer que es dernières sont bien à l'intérieur
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du nuage de points, prohes de leurs régions spetrales respetives. Nous retrouvons l'idée d'une
très forte ohérene spetrale pour le long terme. Toutes les bandes passantes dévolues à l'EUV
et au FUV partagent quasiment la même position. Ce onstat nous indique que parmi les bandes
passantes proposées, il n'y a auune raison de distinguer les émissions oronales des émissions
hromosphériques, au moins sur le long terme. Pour la bande spetrale du MUV, en revanhe,
la situation est bien diérente. Premos 2 représente très bien les longueurs d'onde supérieures
à 250 nm, Premos 1 se perd en haut de gure ave quelques longueurs d'onde entre 210 et 230
nm. Cette position reète eetivement bien le problème déjà évoqué d'une éventuelle dérive
instrumentale non orrigée dans les données de SOLSTICE. Les données sur lesquelles ette
bande passante s'appuie n'étant pas totalement ables, nous préférons de pas l'utiliser pour
aratériser la variabilité sur le long terme. La bande passante LYRA Hb, en revanhe, apporte
de l'information pour les longueurs d'onde entre 180 et 200 nm.
Appliquons notre stratégie pour hoisir le meilleur jeu de bandes passantes possibles. Nous
mettons de té Premos 1 pour la raison évoquée i-dessus. Nous pouvons remarquer qu'il sut
de prendre les deux bandes passantes aux extrémités du nuage, plus une au entre an de ouvrir
l'ensemble du nuage de points. Nous proposons ainsi les trois bandes passantes suivantes : LYRA
Al (au entre), LYRA Hb et Premos 2 (les deux extrémités). Nous pourrions également utiliser
une quatrième bande passante, omme pour les petites éhelles de temps. Les résultats sur la
reonstrution sont très similaires, si bien que nous pouvons réduire ii la reonstrution à partir
de trois bandes passantes seulement. Rappelons que ela signie simplement que la ohérene
spetrale sur le long terme est plus forte : il n'y a pas à priori de raison de distinguer des
émissions oronales (omme mesurées par les anaux EUVS A-D, LYRA Al et LYRA Zr), des
émissions des ouhes atmosphériques inférieures (LYRA Ly et EUVS E).
Figure 4.10. Figure similaire à la gure 4.4.a), les positions des bandes passantes des diérents ins-
truments étudiés étant ajoutées.
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Testons à présent la reonstrution pour le long terme ave es trois bandes passantes. La
gure 4.11 présente l'erreur obtenue pour les longueurs d'onde entre 27 et 280 nm (l'erreur pour
les longueurs d'onde du tableau 3.i étant mises à zéro). Pour l'EUV et une partie du FUV,
remarquons que la reonstrution est globalement bien meilleure ave les bandes passantes
qu'ave les indies solaires, omme pour les petites éhelles de temps.
La reonstrution est en revanhe moins bonne pour l'EUV, autour de 40% en moyenne ontre
20% pour le FUV et le MUV. Plus préisement, il y a un manque évident d'information sur le
long terme pour les longueurs d'onde entre 60 et 110 nm. Les plus ourtes longueurs d'onde,
inférieures à 50 nm, sont bien mieux reonstruites (ave une erreur moyenne de l'ordre de 20%).
Si nous reprenons la gure 4.10, nous pouvons onstater que les longueurs d'ondes entre 60 et
110 nm se situent entre le nuage prinipal, et le nuage dévolu au MUV (ave Premos 2). La
distane entre es deux nuages semble don trop importante pour que les ombinaisons linéaires
de Premos 2 et LYRA Al donnent de bonnes reonstrutions. Comme pour les petites éhelles
de temps, il faut lairement une bande passante supplémentaire pour ette région (une bande
passante équivalente aux bandes tives C ou H de la setion 4.2.2).
Figure 4.11. Erreur relative obtenue pour la reonstrution ave trois bandes passantes (en bleu), et
ave les deux indies solaires (en rouge) pour le long terme. Les erreurs relatives pour
les longueurs d'onde du tableau 3.i sont mises à zéro.
4.3.3 Quelques exemples de reonstrution
An d'illustrer les erreurs relatives obtenues, nous proposons ii quelques exemples de reons-
trutions pour diérentes longueurs d'onde du spetre solaire dans l'UV. La gure 4.12 présente
omme premier exemple la reonstrution de l'irradiane pour 121.5 nm en utilisant les quatre
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bandes passantes (a), puis les indies (b). L'irradiane pour 121.5 nm orrespond au ux intégré
entre 121 et 122 nm, dominé par la raie de Lyman α. La partie rouge de la série temporelle
orrespond aux points utilisés pour le alul des oeients de la régression linéaire(600 jours),
les points bleus servant à aluler l'erreur du modèle (1500 jours). Les deux éhelles de temps
sont déouplés si bien que le modèle de reonstrution s'identie plutt à la somme du modèle
pour les petites et grandes éhelles de temps.
La représentation proposée ii par les gures 4.12 permet uniquement de donner une idée de
la reonstrution sur le long terme. Remarquons que l'utilisation des bandes passantes donne
de biens meilleurs résultats que les indies solaires omme prévu. Cela démontre que e modèle
basé sur les bandes passantes est plus robuste sur le long terme. Notons que le modèle à base
d'indies solaires n'arrivent pas à modéliser orretement l'irradiane lors de la partie rouge,
partie pourtant utilisée pour le alul des oeients. Il s'avère que les variations à ourt terme
sont également mal reproduites par les indies solaires, ontrairement aux bandes passantes.
Nous pouvons également omparer l'éart entre les valeurs absolues pour le ux sur les derniers
jours de la modélisation (1000 jours après le dernier jour utilisé pour la modélisation, en re-
montant le temps) : ave les bandes passantes (a), nous obtenons ∆I = 5, 1.10−6W.m−2, ontre
∆I = 7.10−4W.m−2 ave les indies solaires (b). La préision de la mesure pour l'instrument
SOLSTICE est de l'ordre de 1% du ux mesuré environ, soit ∆I = 7, 4.10−5W.m−2. Ave les
bandes passantes, nous sommes en deçà de la préision instrumentale, ontrairement aux bandes
passantes.
Bien que le anal LYRA Ly soit nominalement dévolu à la raie de Lyman α, elle-i tend plutt à
apter la variabilité de l'irradiane pour les longueurs d'onde entre 140 et 170 nm. Nous n'avons
a priori auune information spéique pour ette raie. La ohérene spetrale rend don possible
la reonstrution de la raie de Lyman α ave une bonne préision sur le long terme.
La gure 4.13 présente quelques autres exemples de reonstrution utilisant les quatre bandes
passantes. Les quatre longueurs d'onde dans l'EUV sont hoisies par rapport à leur importane
en matière de météorologie de l'espae mais également en terme de physique solaire. En eet,
Lilensten et al. (2007) montrent quelles raies spetrales sont les plus importantes pour la spéi-
ation de la densité et de la température ionosphériques dans la as de la Terre. Il s'avère que
es mêmes raies sont également apitales pour la reonstrution de l'irradiane dans l'UV entre
27 et 194 nm, omme le montre le travail de Dudok de Wit et al. (2005). Ces raies spetrales
sont les raies de Lyman β de l'hydrogène à 102.57, de l'ion C III à 97.7 nm, de l'ion He II à
30.37 nm, et dans une moindre mesure elles de l'ion Fe XV à 28.41 nm, de l'atome He I à 58.43
nm et de l'ion O V à 62.97 nm. Représentons ainsi les trois plus importantes, et une raie moins
apitale pour la spéiation de l'ionosphère, He I par exemple.
Il s'avère que la reonstrution à partir des quatre bandes passantes est assez mauvaise pour
les longueurs d'onde telles que 97.5 nm et 102.5 nm, pour les modulations sur le ourt terme.
La partie rouge servant au alul des oeients est en partiulier très mal modélisée, e qui
montre qu'il manque des informations pour les variations à ourtes éhelles de temps. Une
bande passante supplémentaire dévolue à ette région spetrale serait utile ii. Ces deux raies,
optiquement épaisses, ne présentent pas a priori la même ohérene spetrale que d'autres raies
dans l'EUV. La reonstrution est un peu meilleure pour la raie de l'hélium I à 58.43 nm,
qui est également une raie optiquement épaisse. Notons que si nous utilisons une période plus
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Figure 4.12. Reonstrution de l'irradiane pour 121.5 nm, représentant majoritairement la raie de
Lyman α ave l'utilisation des bandes passantes (a) et les indies solaires (b). Les oe-
ients du modèles sont estimés à partir du minimum solaire, en rouge. L'erreur relative
est estimée sur la partie en bleu.
grande pour le alul des oeients de la ombinaison linéaire, la tendane à long terme de
notre modèle tend à se rapproher de elle des mesures. La reonstrution de la tendane à
long terme est assez dépendante de la période utilisée. Toutefois, les modulations à ourt terme
sont toujours mal reproduites. Cela illustre très bien le manque d'information à propos de ette
région de l'EUV. Pour un éventuel futur radiomètre, l'aent devra être partiulièrement mis sur
la restitution de ette région de l'EUV. L'irradiane à 30.5 nm, représentant majoritairement
la raie froide de l'hélium II (à plus de 80%), est en revanhe bien reonstruite : les variations à
ourt terme sont très bien reproduites, et la reonstrution de l'irradiane sur le long terme est
bien dans les barres d'erreur de l'instrument (autour de 4%), même trois années après le dernier
jour utilisée pour la modélisation.
Pour les longueurs d'onde du FUV et du MUV, nous onstatons que la reonstrution est très
bonne que e soit pour l'irradiane à 180.5 nm, le seuil d'absorption pour l'ion Si II, ou bien
pour l'irradiane à 250.5 nm, représentant majoritairement le seuil d'absorption pour l'atome
Mg I. La reonstrution est d'ailleurs très bonne pour l'ensemble des longueurs d'onde pour une
bonne partie du FUV et du MUV omme l'illustrent les gures 4.9 et 4.11.
La gure 4.14 présente la reonstrution pour quelques raies présentant une forte modulation
à 13.5 jours : l'irradiane pour le anal à 28.5 nm (Fe XV), le anal à 33.5 nm (Fe XVI) et
le anal à 181.5 nm (Si II). La raie du Fe XV est très bien reonstruite. En revanhe, pour la
raie du Fe XVI, bien que la modulation à 13.5 jours soit présente, la reonstrution à partir des
bandes passantes semble un peu déphasée par rapport aux mesures de l'irradiane. Pour es raies
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Figure 4.13. Reonstrution de l'irradiane pour quelques longueurs d'onde à partir des bandes pas-
santes : pour 30.5 nm (He II), pour 58.5 nm (He I), pour 97.5 nm (C III), pour 102.5
nm (la raie de Lyman β de l'hydrogène), pour 181.5 nm (seuil d'ionisation de Si II) et
pour 250.5 nm (seuil d'ionisation pour Mg I). La partie rouge est utilisée pour aluler
les oeients du modèle, la partie bleue étant utilisée pour aluler l'erreur. En noir,
les données d'irradiane des instruments SEE et SOLSTICE.
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Figure 4.14. Séries temporelles pour les anaux à 28.5 nm (Fe XV en rouge), à 33.5 nm (Fe XVI,
en vert) et 181.5 nm (Si II, en bleue), et leur reonstrution en noir. La reonstrution
à partir des indies pour le anal à 33.5 nm est représenté en trait rouge n.
oronales très haudes, omme Fe XVI, il manque de l'information sur le niveau de modulation à
13.5 jours. Remarquons que la reonstrution à partir des indies solaires ne présente pas du tout
de modulation à 13.5 jours, illustrant une nouvelle fois pourquoi l'indie F10.7, en partiulier,
n'est pas approprié pour ertaines raies de l'EUV. Pour la raie du siliium, Si II, si le niveau
des amplitudes n'est pas très bien reproduite, la reonstrution est en revanhe bien en phase
ave les mesures.
Les reonstrutions pour les mêmes longueurs d'onde de la gure 4.13 à partir des indies ne
sont pas représentées, mais les onlusions sont identiques à elle pour l'irradiane à 121.5 nm.
Les variations à ourt terme sont même très mal reproduites, et la variabilité de l'irradiane
tend toujours à être sous-estimée sur le long terme.
Cette étude met de nouveau en avant la possibilité de reonstruire l'irradiane dans l'UV à
partir de bandes passantes, réelles ette fois-i. Cela représente une étape importante ar nous
avons enn mis des ontraintes expérimentales, notamment en matière de réjetion du ux hors
de la bande passante, surtout la réjetion du visible. Nous avons mis en évidene que ertaines
bandes de l'EUV sont partiulièrement mal reproduites, notamment pour les bandes spetrales
entre 60 et 75 nm, puis entre 80 et 110 nm. Nous séparons es deux bandes spetrales pourtant
prohes, ar présentant une variabilité diérente que e soit sur le ourt ou le long terme omme
nous le montre l'approhe statistique.
Nous allons dans la setion suivante utiliser de vrais données d'irradiane, aquises tout réem-
ment, an de tester les toutes premières reonstrutions de l'irradiane dans l'UV à partir des
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bandes passantes.
4.4 Mise en pratique
L'approhe proposée ave de vraies bandes passantes reste toujours un as d'éole. En eet,
à partir de la simulation de la réponse des bandes passantes, nous reonstruisons l'irradiane en
séparant les petites éhelles des grandes éhelles. Nous avons utilisé des ltres non ausaux e qui
néessitent à la fois des informations sur le passé et sur le futur. La séparation des éhelles était
une étape néessaire pour s'assurer que les modulations à ourtes éhelles de temps étaient aussi
bien reonstruites que la tendane à long terme. Pour l'ensemble de l'irradiane dans l'UV,
mises à part les longueurs d'onde d'une bonne partie de l'EUV omme nous l'avons montré
préédemment, nous sommes à présent onant dans la apaité de notre modèle à reproduire
à la fois les petites et les grandes éhelles de temps. Notons que les parties préédentes restent
néanmoins un as d'éole, ar nous avons onstruit et testé notre modèle ave le même jeu
de données, e qui est bien plus favorable que dans le as de données réelles. Dans le adre
d'une reonstrution en temps réel, une stratégie similaire en utilisant des ltres ausaux peut
être mise en plae. Ii, nous allons utiliser une stratégie un peu diérente, en reonstruisant
diretement l'irradiane sans onsidération des éhelles. Nous avons dans le as présent trop peu
de données réelles, si bien que l'utilisation d'un ltre (ave une oupure à 81 jours) réduirait
fortement notre jeu de données, de telle sorte qu'il serait diile d'évaluer notre méthode de
reonstrution. Une telle reonstrution direte donne également de bons résultats, omparables
aux reonstrutions présentées par la gure 4.12 et 4.13.
Les diérentes missions présentées en setion 4.3.1 fournissent des données d'irradiane depuis
peu. Les données de l'instrument Premos à bord du satellite Piard sont disponibles, mais pas
publiquement. Quelques mois de données de l'instrument EUVS entre janvier et août 2010 nous
ont été fournies par Rodney Vierek. Les données de l'instrument LYRA sont disponibles depuis
janvier 2010, mais ertains anaux sourent d'une forte dégradation, notamment LYRA Ly et
LYRA Hb, si bien que seuls les anaux LYRA Al et Zr sont eetivement exploitables dans
le adre de la reonstrution de l'irradiane dans l'UV. Nous reviendrons sur es problèmes de
dégradation au hapitre 5.
Seules les données du anal E, dévolue à la raie de Lyman α, de l'instrument EUVS sont exploi-
tables. Les anaux A et B sourent d'un manque important de données. La gure 4.15 présente
les mesures de e anal E pour une partie de l'année 2010, nous avons pris la médiane sur une
journée an de pas prendre en ompte la ontribution des éruptions solaires (en noir). Il s'avère
que e anal E soure d'une légère dégradation sur le long terme, que nous orrigeons en utili-
sant les données de SORCE/SOLSTICE. Nous n'avons pas d'autres possibilité aujourd'hui pour
alibrer e anal. Les données simulées de e anal à partir de données d'irradiane, utilisées
dans les parties préédentes, sont également représentées en rouge. A première vue, nous pou-
vons dire que les deux séries temporelles sont très bien orrélées. Il semble toutefois persister
une ertaine dégradation, mais il est diile de se prononer sans l'avis des sientiques en
harge de et instrument. Rappelons que l'instrument EUVS est un spetromètre, diilement
reprodutible pour des raisons tehnologiques et budgétaires. Il est don diile d'utiliser un
système redondant pour estimer la dégradation des diérents anaux.
Nous disposons également des données d'irradiane des anaux d'aluminium et du zironium de
l'instrument LYRA : es deux anaux fournissent sensiblement la même information à propos de
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Figure 4.15. Séries temporelles pour l'année 2010 du anal EUVS E omme mesuré (en noir), et
simulé à partir de la réponse spetrale de ette bande passante onvoluée ave un spetre
solaire journalier (en rouge).
la variabilité pour l'EUV, omme nous l'avons montré. Le anal du zironium est tout de même
plus sensible aux raies haudes. Un seul de es deux anaux sera don utilisé, nous prenons le
anal de l'aluminium pour et exemple. La gure 4.16 présente les données d'irradiane mesurée
pour le anal LYRA Al moyennée sur une journée (en noir), et simulée à partir des données
d'irradiane ouplées à la réponse spetrale de ette bande passante (en rouge). Le premier jour
onsidéré pour l'instrument LYRA se trouve en n du mois de février 2010, juste après la saison
des oultations. Nous pouvons remarquer que les deux séries temporelles sont bien orrélées sur
es inq mois. Nous retrouvons a peu près le même niveau de variabilité, bien que l'amplitude
des variations soient un peu moindre pour les observations. Un gros travail de alibration, à
partir des données de TIMED/SEE et de SORCE/SOLSTICE, a été néessaire pour orriger de
nombreux problèmes instrumentaux (Ingolf Dammash, ommuniation personnelle
3
).
Les mesures d'irradiane pour le anal du zironium sont en revanhe un peu moins bien orrélées
ave la simulation : l'amplitude des modulations à 27 jours semble être plus importante que elle
simulée en prenant la réponse spetrale mesurée pour le zironium, et enore plus importante
si nous omparons uniquement ave la bande nominale entre 6 et 20 nm. Il semble don qu'il
y ait une ontribution non négligeable des rayons X mous (Ingolf Dammash, ommuniation
personnelle). L'amplitude des modulations à 27 jours représente environ 9% de l'énergie pour
les données du anal Zr, 7% ave nos données simulées, et plus de 80% si nous omparons ave
les données de rayons X mous entre 0.1 et 0.8 nm omme mesuré par les satellites GOES. La
variabilité de e anal peut toujours être attribuée à elle de la bande spetrale nominale, entre
6 et 20 nm. Il faut être toutefois prudent quant à l'interprétation de es résultats, les données
XPS utilisées pour la simulation n'étant pas très ables.
Dans tous les as, une meilleure spéiation de la réponse spetrale ave la meilleure résolution
3. http ://solwww.oma.be/users/dammash/
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possible est dénitivement un atout pour orretement simuler les réponses des bandes passantes.
Cela requiert également d'avoir un spetre solaire ave une résolution spetrale équivalente, e
qui fait toujours défaut aujourd'hui pour les longueurs d'onde inférieures à 5 nm.
Figure 4.16. Séries temporelles pour l'année 2010 du anal LYRA Al omme mesuré (en noir), et
simulé à partir de la réponse spetrale de ette bande passante onvoluée ave un spetre
solaire journalier (en rouge).
Nous souhaitons ii utiliser es deux bandes passantes pour reonstruire l'irradiane dans l'UV.
Les ombinaisons linéaires de es deux bandes spetrales sont plutt destinées à reonstruire
l'irradiane dans l'EUV omme l'illustre la gure 4.8. Nous allons nous limiter à reonstruire
l'irradiane pour le spetre EUV, bien que nous ayons montré préédemment que ertaines
informations manquent pour ertaines bandes spetrales.
La situation est bien diérente des as d'éoles des parties préédentes : il ne s'agit plus ii
d'évaluer le modèle à la fois sur le ourt et sur le long terme, mais de l'utiliser ! An d'établir la
meilleure reonstrution possible de l'EUV, nous utilisons l'année 2008 omme base pour aluler
les oeients de la ombinaison linéaire : nous utilisons pour ela les réponses simulées de es
deux bandes passantes lors de l'année 2008. Ensuite, nous réutiliserons es mêmes oeients
ave non plus les réponses simulées mais bien elle mesurées pour reonstruire l'irradiane pour
une partie de l'année 2010. Les données réelles sont susamment prohes des données simulées
pour s'assurer une bonne reonstrution de l'irradiane.
La gure 4.17 présente ainsi la reonstrution de l'irradiane pour 30.5 nm (He II) et 121.5
nm (la raie de Lyman α), ave les deux bandes passantes (en noir) et ave les indies solaires
(en vert). Pour l'irradiane à 121.5 nm, la reonstrution à partir des bandes passantes arrive
à orretement reproduire aussi bien les valeurs absolues mais aussi une bonne partie de la
variabilité. Cei n'a rien de surprenant puisque nous utilisons le anal EUV E. Pour l'irradiane à
30.5 nm, si les valeurs absolues sont bien retrouvées, la variabilité en revanhe l'est un peu moins
bien. Pour l'année 2010, les données d'irradiane de l'instrument SEE sont partiulièrement
bruitées, si bien qu'il est diile d'évaluer la reonstrution de la variabilité. Nous pouvons,
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pour onlure, remarquer une nouvelle fois que la reonstrution à partir des indies solaires
donne de moins bons résultats.
Figure 4.17. Reonstrution de l'irradiane pour 121.5 nm et 30.5 nm : la ourbe rouge représente les
données d'irradiane de SEE (pour 30.5 nm) et SOLSTICE (pour 121.5 nm). La ourbe
noire représente la reonstrution à partir des deux bandes passantes, et la ourbe verte,
elle à partir des indies solaires.
4.5 Bilan et perspetives
A travers plusieurs étapes, nous avons mis en évidene la faisabilité de la reonstrution de
l'irradiane dans l'UV à partir de bandes passantes. Premièrement, nous avons utilisé des bandes
passantes tives, une étape introdutive pour se familiariser ave le sujet, mais surtout pour
pouvoir dénir une stratégie an de dénir quelles bandes passantes sont néessaires dans le adre
de la reonstrution de l'irradiane. Les outils statistiques sont eetivement très intéressants
dans ette étude ar ils permettent de se rendre ompte très rapidement de l'utilité ou non d'une
bande passante. Ainsi, nous avons mis en évidene que des bandes passantes qui ne partagent
pas la même réponse spetrale nous fournissent la même information à propos de la variabilité
de l'irradiane. Nous pouvons ainsi passer d'une situation de 56 ltres gaussiens très ns, à un
jeu de neuf, voire six, bandes larges, tout en onservant une bonne reonstrution. Nous avons
identié plusieurs régions spetrales, dont l'observation est néessaire et susante pour notre
but.
Toutefois, ette approhe ne prend pas en ompte les ontraintes instrumentales, tout parti-
ulièrement la réjetion du ux hors de la bande passante. Nous travaillons ave des données
d'irradiane s'étalant depuis le XUV jusqu'à l'infrarouge de telle manière à modéliser une ré-
ponse la plus réelle possible. Il s'avère que pour des bandes passantes très nes dans l'EUV,
ave des réjetions relativement faibles, la variabilité du signal ne reète plus elle de la bande
spetrale souhaitée, e qui peut être problématique. Cela nous onduit dans un seond temps
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à étudier la possibilité de reonstruire l'irradiane ave de vraies bandes passantes, e qui nous
impose enn des ontraintes instrumentales. Les bandes passantes des instrument LYRA et
PREMOS sont privilégiées dans ette étude, entre autres pour des raisons que nous allons évo-
quer au prohain hapitre. Nous proposons ainsi d'utiliser quatre bandes passantes, trois de
LYRA (LYRA Al, Ly et Hb) et Premos 2. La reonstrution est bonne pour le FUV et le MUV
pour toutes les éhelles de temps (de l'ordre du jour et davantage). Les bandes spetrales entre
60 et 75 nm puis entre 80 et 110 nm sourent en revanhe d'un manque évident d'information.
Cette partie du spetre est la plus "froide" de tout le spetre ave le ontinuum de l'hydrogène,
ar elle omprend diverses raies de la région de transition. Elle omprend aussi plusieurs raies
optiquement épaisses. Les proessus physiques sont don bien diérents de l'ensemble du reste
de l'EUV, e qui peut expliquer pourquoi une seule bande passantes (i.e. LYRA Al) ne susent
pas bien à reonstruire l'ensemble de l'EUV. Pour les raies oronales très haudes (omme Fe
XVI), il semble que les périodes où la modulation à 13.5 jours dominent ne soient pas assez
bien reproduites, notre reonstrution étant légèrement en déphasage ave les données. En dépit
de es problèmes, notre approhe pour reonstruire l'irradiane à partir de bandes passantes
fontionne. Cela est mis en évidene en n de hapitre ave l'utilisation de données réelles.
Dans un soui d'améliorer la reonstrution, nous avons également testé d'autres types de om-
binaison linéaire. L'ajout d'une onstante (I(λj , t) =
∑
i θi(λj)Fi(t) + Cstj) n'améliore pas les
résultats. Enn, nous avons également envisagé des solutions en forçant les oeients à être
positifs, pour ela nous avons utilisé des méthodes de régression non linéaire de type Levenberg-
Marquardt. Les résultats sont similaires ave une ombinaison linéaire sans hypothèse sur les
oeients. Enn, il serait peut être intéressant de onsidérer un modèle non linéaire, omme
I(λj , t) =
∑
i θi(λj)Fi(t) +
∑
i ξi(λj)Fi(t)
2
. En eet, ertaines longueurs d'onde se trouvent
être en déphasage les unes par rapport autres sur le long terme, sous réserve des problèmes de
dégradation (voir gure 3.9).
Ce hapitre pose les bases dans la dénition d'un futur instrument. Fort de l'expériene déve-
loppée dans e hapitre, nous pouvons passer à l'étape suivante qui est de dénir un nouvel
instrument pour la aratérisation de l'irradiane dans l'UV. Mais l'expériene de l'instrument
LYRA nous apporte de nouvelles ontraintes instrumentales et tehnologiques, que nous allons
présenter au prohain hapitre.
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Les diérents bandes passantes présentées dans ette étude peuvent être déomposées en deux
parties : le ltre qui en prinipe séletionne la bande spetrale que nous souhaitons observer,
et le déteteur qui sert à mesurer le signal. Dans le hapitre préédent, nous avons déni une
stratégie pour dénir les bandes spetrales que nous devons observer pour pouvoir reonstruire
la variabilité de l'irradiane dans l'UV. Les ritères de séletion ne se limitent pas uniquement
sur le hoix des régions spetrales. La tehnologie des déteteurs utilisés, et surtout la résistane
des bandes passantes fae au rayonnement UV, sont d'autres ritères tout aussi importants.
An de omprendre pourquoi nous avons toujours privilégié les déteteurs à base de diamant,
nous allons présenter dans e hapitre quels avantages présentent les déteteurs à large bande
interdite par rapport à eux à base de siliium. Il ne s'agit pas ii de seulement présenter les
propriétés de es matériaux, mais plutt de montrer leurs avantages et inonvénients dans le
adre de l'observation de l'irradiane solaire spetrale dans l'UV. En utilisant notre approhe
statistique, nous mettons en évidene d'une manière originale omment la dégradation impate
l'information sur la variabilité de l'irradiane mesurée par les bandes passantes.
En utilisant nos résultats, nous proposerons en n de hapitre une struture d'un genre nouveau
pour un futur instrument.
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5.1 Aspets Tehnologiques
5.1.1 A propos des déteteurs
Présentons en premier lieu quelques propriétés physiques des matériaux à la base des dé-
teteurs. C'est important pour omprendre pourquoi la priorité est donnée au diamant plutt
qu'au siliium dans le hapitre 4. Dans un seond temps, il me parait important de présenter
également les diérentes arhitetures des déteteurs, an de donner un sens aux hoix que nous
allons faire pour la dénition du futur instrument en n de hapitre.
5.1.1.1 Quels matériaux ?
Le siliium est lairement le matériau de base pour toute l'életronique. Les proédés in-
dustriels sont largement développés pour e matériau, ontrairement à d'autres types de maté-
riaux omme le diamant. Ainsi, pour toutes les appliations spatiales, il est fréquent d'utiliser
des déteteurs à semi-onduteur, utilisant prinipalement le siliium, ar abondant don peu
her, mais surtout tehnologiquement mature. Dans le adre d'une préparation d'un instrument
spatial, ertaines exigenes vis à vis des déteteurs sont formulées. Citons par exemple une
onsommation életrique peu élevée, ou enore une bonne sensibilité pour la gamme spetrale à
étudier. Cela onerne également la résistane à la dégradation (qui onditionne la durée de vie
du déteteur), due à la fois au rayonnement UV et aux partiules énergétiques (protons solaires,
partiules des eintures de radiation). L'idéal serait bien sûr de proposer un déteteur dont la
durée de vie est au moins omparable à elle de la mission.
Nous allons dans un premier temps omparer les deux types de matériaux que proposent les ins-
truments EUVS, LYRA et PREMOS, le diamant et le siliium. Le tableau 5.i résume quelques
grandes propriétés physiques pour quelques semi-onduteurs utilisant des matériaux à large
bande interdite, ainsi que pour le siliium. Tous les matériaux à large bande interdite repré-
sentent ertainement l'avenir des déteteurs pour la mesure de l'irradiane solaire dans l'UV
(i.e. Hohedez et al. (2000)), ar ils sont entre autres peu sensibles à la lumière visible. Nous
reviendrons un peu plus tard sur l'utilisation des autres matériaux à large bande interdite que
le diamant.
Table 5.i. Comparaison de quelques propriétés physiques pour diérents matériaux à large bande in-
terdite, et le siliium (Shuhle & Hohedez, 2010)
Propriétés Physiques à 300K Siliium Diamant AlN GaN BN
Energie de la bande interdite (eV) 1.12 5.45 6.2 3.46 6.4
Longueur d'onde de oupure (nm) 1100 225 202 360 193
Paramètre de maille (Å) 5.43 3.57 3.11 3.19 3.61
Condutivité Thermique (W.m
−1
.K
−1
) 1.27 20 3.3 1.95 7.4
Champ de rupture (V.m
−1
) 3.10
5
10
7
10
6
10
6
10
6
Energie pour réer une paire e-h (eV) 3.6 13 10.89 18.85 19
L'originalité du diamant vis à vis du siliium est avant tout l'importane de l'énergie de la
bande interdite, Eg ≈ 5.45 eV, e qui le rend "aveugle" au rayonnement visible. En eet, seuls
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les photons ayant une énergie supérieure à 5.45 eV, soit une longueur d'onde inférieure à 225
nm peuvent en théorie permettre le passage des életrons de la bande de valene à la bande
de ondution. Le siliium, ave une énergie de bande interdite beauoup plus basse, Eg ≈
1.12 eV (soit en longueur d'onde 1100 nm), est grandement sensible à la lumière visible. Dans
le ontexte de ette étude, le pouvoir de réjetion du diamant est partiulièrement séduisant
puisqu'il assure d'ores et déjà une augmentation intrinsèque du rapport signal sur bruit, la
lumière visible étant assimilable ii à du bruit qui vient polluer la ontribution de l'EUV. La
gure 5.1 illustre parfaitement la hute abrupte autour de 225 nm pour quelques déteteurs au
diamant.
Nous verrons dans la prohaine setion que ette réjetion de la lumière visible est également
un atout si nous onsidérons que les ltres, en amont des déteteurs, peuvent se dégrader. La
diérene d'intensité entre le visible et l'UV est telle qu'un seul ltre est parfois insusant pour
assurer une bonne réjetion des émissions dans le visible.
Figure 5.1. Courbes de réponse pour diérentes tehnologies de déteteurs. Ave l'aimable autorisation
de l'Observatoire Royal de Belgique (ROB).
La proximité des bandes de valene et de ondution rend le siliium partiulièrement sensible
à l'agitation thermique, à température ambiante. En eet, malgré les eorts pour obtenir un
matériau le plus pur possible, il reste toujours des défauts, onsidérés omme des dopants, dans
le réseau ristallin. Ces dopants représentent des zones intermédiaires d'énergie autorisées entre
la bande de valene et la bande de ondution. Ainsi à température ambiante, les életrons a-
quièrent susamment d'énergie pour passer dans la bande de ondution, sans apport d'énergie
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autre que thermique. Tout déteteur au siliium doit à priori être utilisé ave un système de
refroidissement approprié pour limiter e ourant d'obsurité
1
. Notons que l'instrument LYRA
ne possède pas de tels systèmes de refroidissement pour ses déteteurs au siliium. Les déte-
teurs au diamant n'ont pas besoin d'un tel système de refroidissement, et on peut don aisément
travailler à température ambiante.
Un autre paramètre intéressant est le paramètre de maille de la struture ristalline des deux
matériaux. Le siliium, omme le diamant, a une struture ristalline "Cubique Fae Centrée"
(CFC), struture partiulièrement robuste. Mais le diamant a une struture beauoup plus
ompate, ave un paramètre de maille plus petit. Le diamant est beauoup plus résistant que
le siliium ar beauoup moins sujet à une dégradation ristalline, même fae au rayonnement
dans l'UV. Cette propriété est très importante, en eet, ar elle assure d'un point de vue
théorique la longévité du déteteur au diamant par rapport au siliium. De nombreuses études
ont par ailleurs montré que les strutures au diamant sont plus robustes que elles au siliium
sous un rayonnement UV et lors de bombardement de partiules énergétiques (α, p+, n, γ...)
(Giordanengo et al., 2009).
La ondutivité thermique du diamant est beauoup plus élevée que elle du siliium. Cela
signie que le déteteur au diamant est beauoup plus eae pour évauer la haleur, ou bien
l'énergie thermique, aumulée par l'exposition sous le rayonnement solaire. Cei est également
un paramètre important ar la haleur est également un paramètre qui ompromet la durée de
vie d'un omposant. Ainsi, plus le omposant a la apaité d'évauer naturellement la haleur,
plus sa durée de vie est grande.
Le dernier paramètre onerne prinipalement la sensibilité du déteteur. L'interation des pho-
tons dans le semi-onduteur rée des paires életron-trou. Sous l'ation d'un hamp életrique
(appliqué ou bien induit), es porteurs de harges libres vont migrer dans le matériau jusqu'aux
életrodes. La variation du signal ainsi enregistrée est proportionnelle à l'énergie du photon
inident. Toutefois, l'énergie pour réer les paires életron-trou ne dépend pas uniquement de
l'énergie de la bande interdite (e.g. Eg ≈ 5.45 eV pour le diamant). Il faut un photon d'éner-
gie de la bande interdite pour au moins en réer une paire. L'énergie néessaire à la réation
d'autres paires életron-trou est ensuite plus importante : des proessus de relaxation du réseau
ristallin, notamment due à la thermalisation des életrons exités par le ux inident, doivent
être pris en ompte pour déterminer l'énergie néessaire pour la formation des paires suivantes
d'életron-trou. Ainsi, si nous onsidérons un photon de longueur d'onde égale à 20 nm, soit
une énergie de 62 eV, il peut réer 17 paires életron-trou dans le siliium, ontre 4.7 paires
életron-trou pour le diamant. Pour un même ux, le siliium est intrinsèquement plus sensible
que le diamant, e qui reste un point positif pour le siliium.
Le diamant est aujourd'hui un matériau dont les proédés de fabriation ommenent à être
bien maîtrisés e qui rend e matériau partiulièrement intéressant par rapport au siliium.
Les nombreux avantages des déteteurs au diamant omparé aux déteteurs au siliium nous
permettent de mettre en avant les bandes passantes qui utilisent le diamant, omme l'instrument
LYRA. Voii une des raisons qui nous pousse à utiliser les bandes passantes utilisant le diamant,
notamment dans le hapitre 4.
1. Le ourant d'obsurité ou bien ourant de fuite est le ourant que traverse eetivement le déteteur alors
que elui-i n'est soumis à auun ux photonique
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Diérentes arhitetures pour es déteteurs sont possibles, impliquant des modes de fontion-
nement diérents. Nous allons brièvement les passer en revue dans la prohaine setion.
5.1.1.2 Les diérentes arhitetures
Les bandes passantes de l'instrument LYRA utilisent deux types d'arhitetures, présentant
des aratéristiques diérentes :
• Les photodiodes (PIN) : on onsidère ii une des arhitetures les plus utilisées en général.
Une ouhe de semionduteur dopé p se trouve au-dessus d'une ouhe intrinsèque (i)
de semionduteur (i.e. non dopé), elle même au-dessus d'une ouhe de semionduteur
dopé n. Une telle struture génère naturellement un hamp életrique entre les régions
p et n. Ainsi, les paires életron-trou migrent naturellement vers des életrodes situées
sur les ouhes dopées. Dans le as de LYRA, un struture N-i-P est préféré, an que les
photoéletrons générés ne se reombinent pas ave les trous de la ouhe P. La struture
étant vertiale, on doit onsidérer les profondeurs de pénétration des photons en fontion
de l'énergie. Il s'avère que les semionduteurs absorbent partiulièrement bien les pho-
tons entre 20 et 180 nm. Pour es longueurs d'onde, la génération de photoporteurs (i.e.
les paires életron-trous) se fait sur les premières ouhes atomiques du semionduteur.
Auun photoporteur n'est généré dans la ouhe intrinsèque, et don auun ourant n'est
mesuré en sortie. Cela explique pourquoi sur la gure 5.1 auun signal n'est observé entre
20 et 180 nm pour la photodiode PIN 7. Un ourant négatif peut même être observé, à
l'origine d'une photo-émission du déteteur. Notons que l'épaisseur des ouhes N et P
induit diretement sur la séletion en longueur d'onde. Cette arhiteture n'est utilisée
que pour les bandes passantes de Herzberg.
• Les photo-onduteurs (ii Metal-Semionduteur-Metal (MSM)) : un semionduteur se
trouve entre deux métaux qui assurent des ontats ohmiques
2
. Un traitement thermique
sur l'ensemble de la struture est néessaire an de réaliser de bons ontats ohmiques
entre les életrodes (le métal) et le semionduteur (qui doit être dopé an d'assurer
la ondution). Cela permet une bonne fusion entre les diérentes ouhes. Un hamp
életrique est appliqué entre les deux életrodes de manière à olleter les porteurs de
harges libres engendrés par le ux photonique. La onguration est planaire, e qui n'est
pas sans auser quelques problèmes. En eet, la profondeur d'absorption des photons par le
semionduteur est une fontion de la longueur d'onde : les photons de la bande spetrale
du FUV sont absorbés par les premières ouhes du matériau, là où le matériau présente le
plus de défauts (i.e. en surfae). Les proédés de fabriation de telles strutures au diamant
sont enore peu matures, si bien que la rugosité du matériau doit être onsidérée : lors de
la génération de photoporteurs, es derniers remplissent en premier lieu les défauts. Une
fois tous es défauts "remplis", les életrodes peuvent enn olleter les photoporteurs. Ce
paramètre joue nalement sur le temps de réponse du déteteur en lui même. Ainsi, les
déteteurs MSM de LYRA présentent une dynamique relativement lente, quelques minutes
avant que le signal ne se stabilise. La réponse est légèrement plus rapide dans le as des
anaux d'aluminium et zironium, ar l'absorption se fait plus en profondeur, où il y a
moins de défauts. Une solution pour éviter e problème serait évidemment d'augmenter le
hamp életrique entre les életrodes (i.e. les ontats métaux), e qui fournirait l'énergie
susante aux photoporteurs pour ne pas être piégé par les défauts. Deux solutions s'orent
à nous : soit la distane entre les életrodes est réduite, ou bien tout simplement augmenter
le hamp appliqué aux bornes. Les MSM à bord de LYRA sont atuellement soumis à
2. On onsidère un ontat ohmique lorsque le ourant I est proportionnel à la tension V
114 Chapitre 5 : Perspetives Instrumentales
5V, et la distane séparant les életrodes est de 15 µm. De réentes études ont montré
que la distane entre les életrodes peut être réduite, et ei pour un grande nombre de
semionduteurs à large bande interdite (i.e. Benmoussa et al. (2008)). Cei fait intervenir
le paramètre de hamp de rupture du tableau 5.i : une telle prouesse tehnologique est
impossible ave le siliium, le hamp életrique généré étant trop important pour assurer
l'intégrité struturelle d'une telle arhiteture.
5.1.1.3 Conlusions
Ainsi, les matériaux à large bande interdite, tel que le diamant, présentent d'énormes avan-
tages omparé au siliium, si bien que notre hoix se tourne vers e type de déteteurs lorsque
l'oasion se présente (voir hapitre 4). Toutefois, nous devons nous assurer que le système ltre-
déteteur hoisi pour reonstruire l'irradiane solaire dans l'UV soit stable sur le long terme.
Malheureusement, auune étude approfondie de la dégradation de tels systèmes n'a été faite,
si bien que nous disposons de très peu d'indies. L'expériene de LYRA nous apporte tout de
même quelques informations que nous allons à présent détailler.
5.1.2 Dégradation des bandes passantes
La dégradation des bandes passantes au l du temps est un paramètre qui onditionne lai-
rement l'instrument futur utilisé pour reonstruire l'irradiane solaire dans l'UV. Les bandes
passantes doivent satisfaire de nombreux ritères. Une durée de vie importante, au moins équi-
valente à elle de la mission, est un de es ritères (la durée nominale de la mission PROBA-2
est de deux ans par exemple). Exposés tout partiulièrement au rayonnement UV, mais égale-
ment soumis à un environnement soumis à un bombardement de partiules de haute énergie, les
systèmes ltres-déteteurs sont soumis à des ontraintes très fortes qui peuvent onduire à leur
dégradation.
L'expériene de LYRA montre que les déteteurs sont plutt stables dans le temps, si bien que
nous foalisons notre attention tout partiulièrement sur la dégradation des ltres en amont
des déteteurs. Nous pouvons distinguer deux types de dégradation que nous traiterons séparé-
ment : le premier onerne une hute globale de l'intensité mesurée par le système, liée à une
ontamination des ltres. Le seond type de dégradation onerne plutt un hangement de la
réponse spetrale du système.
5.1.2.1 Contamination des ltres
Les semaines qui suivirent la première lumière de l'instrument LYRA, l'équipe sientique
en harge de et instrument onstata une forte diminution de l'intensité du signal pour quelques
bandes passantes de l'unité 2 (utilisée quotidiennement, ave des déteteurs au diamant). La
gure 5.2 présente la ourbe d'irradiane (non alibrée) pour la bandes passante de Lyman α :
au bout de 30 jours, plus de 50% du signal avait été perdu, et la perte était de plus de 90% au
bout de 200 jours. Un omportement similaire pour le anal de Herzberg fut observé, ave une
baisse d'environ 35% au bout de 30 jours, et près de 85% au bout de 200 jours. La degradation
fut en revanhe peu pereptible pour l'aluminium et le zironium (moins de 5% environ).
Ce genre de phénomène est onnu. Beauoup de missions solaires inluant des radiomètres ou
bien des ltres à très large bande font état d'une baisse importante du ux mesuré due à un
problème de dégradation de ltres. Nous pouvons iter omme exemple la mission EURECA,
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Figure 5.2. Courbe d'irradiane lissée sur une heure pour la bande passante de Lyman α (déteteur
au diamant) pour l'année 2010. Ave l'aimable autorisation du ROB.
où la sensibilité pour un ltre du prohe UV (autour de 330 nm) huta de 70% au bout de
200 jours de mission (Wehrli et al., 1996). L'instrument SUSIM subit également un phénomène
similaire : e spetromètre utilise des ltres en amont du réseau an d'atténuer le ux solaire.
Ces ltres, de omposition à base de MgF2, sont similaires à eux de LYRA pour Lyman α et
Herzberg. La dégradation fut telle que l'intensité mesurée huta de près de 75% au bout de 200
jours de missions pour la bande spetrale entre 118 et 128 nm (Floyd, 1999).
Dans tous les as, ette perte importante de ux peut s'expliquer par un phénomène de onta-
mination des ltres. Des matériaux organiques, assimilés ii à des ontaminants, subissent une
polymérisation en masse sous l'eet des rayons solaires UV. Il se forme des ouhes de arbone
au-dessus des systèmes optiques qui ltrent la lumière solaire, laissant passer prinipalement les
longueurs d'onde inférieures à 20 nm. C'est l'épaisseur de ette ouhe qui régule par la suite la
transmittivité totale du ltre. L'origine de es ontaminants est plutt obsure : apparaissent-ils
suite au dégazage des satellites ou bien sont-ils toujours présents à la surfae des systèmes op-
tiques ? Pour limiter la ontamination, de tels instruments requièrent néessairement des salles
blanhes lors de leur onstrution, e qui augmente forément les oûts. Certains ltres semblent
avoir une ertaine prédisposition à la ontamination : l'expériene montre que les ltres à base
de quartz et de MgF2 y sont plus sensibles que les ltres pour l'EUV, omme le zironium ou
l'aluminium. La dégradation de l'instrument TIMED/XPS, utilisant également des ltres, est
même quasi-nulle.
S'appuyant soit sur des indies solaires omme l'indie du magnésium pour SUSIM (Floyd,
1999) ou bien soit sur des données d'irradiane des satellites SORCE et TIMED pour LYRA
(Dammash, ommuniation personnelle), la dégradation est ainsi modélisée de façon empirique.
Auune étude en laboratoire sur l'évolution de la réponse spetrale des ltres en fontion de leur
ontamination n'a en eet été eetuée. Les ontraintes expérimentales étant inexistantes, nous
n'avons pas d'autre hoix que d'utiliser d'autres mesures d'irradiane solaire dans l'UV pour
alibrer les données, e qui limite fortement l'indépendane des résultats. Les futurs instruments
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dévolus à la mesure de l'irradiane ne peuvent se passer d'études en laboratoire sur e phénomène
de ontamination. Nous reommandons vivement que de telles études interviennent avant l'envoi
de nouveaux instruments, an d'assurer une parfaite indépendane des résultats.
En plus de la ontamination, Wehrli et al. (1996) remarquèrent que la réponse spetrale des
ltres évoluait. Voyons à présent l'impat de la dégradation sur le hangement spetral des
ltres.
5.1.2.2 Changement de la réponse spetrale des ltres
Cette question sur le hangement spetral de la réponse d'une bande passante est un point
enore plus ritique que la seule dégradation due à la ontamination que nous venons de présen-
ter. En eet, ela inue diretement sur l'information à propos de la variabilité solaire ontenue
dans le signal. Le ux solaire dans l'UV est susamment énergétique pour altérer la omposition
des ltres. Nous allons ainsi distinguer deux phénomènes physiques. D'abord l'érosion en surfae
qui modie la struture des ltres interférentiels et don la réponse pour des bandes spetrales
spéiques. Enn, la formation de trous aux endroits les plus fragiles du ltre. Alors que le ma-
tériau intrinsèque du ltre permet le passage d'une bande spetrale spéique, les trous laissent
en revanhe passer tout le spetre életromagnétique, et en partiulier du rayonnement visible
qui peut polluer la mesure.
Osantowski et al. (1991) présentent la aratérisation de la dégradation de plusieurs ltres après
une utilisation spatiale. Ils onstatent un léger hangement de la réponse spetrale pour de nom-
breux matériaux, notamment pour des éhantillons utilisant des revêtements de type Al+MgF2
(bande passante entre 120 et 200 nm), omme eux utilisés par LYRA. Ils onluent qu'en l'ab-
sene de ontamination, es ltres sont partiulièrement stables dans l'espae pour de faibles
durées d'utilisation (≈ 50 heures ). Pour une durée de 10 mois en revanhe, la réponse spetrale
diminue de 30% pour les longueurs d'onde autour de 160 nm ertainement dû à une modia-
tion des ouhes en surfae du ltre. Le signal mesuré serait dans e as plus faible. Nous avons
vérié qu'une telle modiation de la réponse spetrale ne hange pas l'information à propos
de la variabilité de l'irradiane solaire. L'information est quasiment la même avant et après
modiation de la réponse spetrale, omme le montre la gure 5.5.b) (positions représentées
par un triangle et un losange). En dehors de la ontamination en surfae, les ltres semblent
stables. Toutefois, trop peu d'études ont été faites, si bien que beauoup de résultats restent à
l'état de suppositions.
A présent, qu'advient-il si des trous apparaissent ? Si l'étude de la ontamination dépasse de loin
le adre de ette thèse, la modélisation théorique des impats des trous sur les bandes passantes
est à notre portée.
Considérons à présent des ltres poreux, dont la porosité augmente en fontion du temps d'ex-
position au rayonnement UV. Nous nous appuyons sur les travaux de Dominique et al. (2009)
pour formuler la transmittivité de la bande passante. Sous l'hypothèse que seul le ltre se dé-
grade, le déteteur ne montrant par expériene auun signe de faiblesse, nous pouvons érire la
transmittivité d'un ltre poreux omme :
Tfiltre poreux = P [1− J
2
0 (
2πr2
λL
)− J21 (
2πr2
λL
)] (5.1)
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ave, P la porosité du ltre qui est le rapport entre la surfae totale du ltre et l'aire des trous,
omme P = StrouAtotal (par dénition, 0 ≤ P ≤ 1). Les fontions J représentent les fontions de
Bessel de premier et seond ordre, r et L représentent respetivement le rayon et la profondeur
moyens des trous. En première approximation, les eets de diration peuvent être négligés
si le diamètre des trous est plus grand que les longueurs d'onde onsidérées (2πr2 ≫ λL). Les
fontions de Bessel tendent vers zéro, si bien que la transmittivité pour la partie poreuse du ltre
se résume au seul terme de porosité P. Le reste du ltre, non poreux, onserve la transmittivité
intrinsèque au matériau qui le ompose, à savoir Tmateriau. La fontion de transfert, F , du
système ltre et déteteur (D) peut s'érire telle que
F = [P + (1− P )Tmateriau]×D (5.2)
Prenons l'exemple de la bande passante de l'aluminium, ave une bande spetrale nominale
dénie entre 17 et 80 nm. La gure 5.3 présente la transmittivité en fontion de diérents niveaux
de porosité. Pour des niveaux relativement élevés (par exemple P = 0.01), la ontribution du
visible est presque du même ordre de grandeur que la bande spetrale désirée, entre 17 et 80
nm. Cei montre à quel point il est néessaire d'avoir une bonne réjetion du visible, d'où le rle
important du déteteur.
Figure 5.3. Courbe de transmittivité pour le ltre aluminium utilisée par LYRA, ave diérents ni-
veaux de porosité.
Nous pouvons oupler la réponse de tels ltres poreux ave des déteteurs au diamant et eux à
base de siliium. L'intégration sur l'ensemble du spetre permet d'obtenir la réponse du système
ltre-déteteur omme dénie par le modèle radiométrique (voir setion 4.1.2). Les gures 5.4
présentent la réponse spetrale obtenue pour diérents niveaux de porosité, pour un déteteur
au diamant (type MSM) et un au siliium.
Nous pouvons dénir la pureté d'un signal omme le rapport entre le ourant obtenu pour
un ltre non dégradé (i.e. non poreux) sur elui obtenu pour un ltre partiellement poreux.
Les résultats sont résumés dans le tableau 5.ii. Nous pouvons remarquer que la pureté hute
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Figure 5.4. Réponse spetrale du système ltre-déteteur pour diérents niveaux de porosité, dans le
as d'un déteteur au diamant (a), et un à base de siliium (b).
drastiquement pour des déteteurs au siliium, e que nous pouvions déjà pressentir après avoir
vu les ourbes de la gure 5.4. Pour des taux de porosité d'environ P = 10−4, la variabilité
du signal est assimilable à elle du rayonnement visible dans le as du siliium, alors que près
de 89% du signal peut toujours être attribué au rayonnement UV dans le as du déteteur au
diamant. En revanhe, pour une porosité supérieure, la ontribution du signal UV se noie dans
elle du visible quelque soit la nature du déteteur.
Nous proédons de la même manière pour les autres bandes passantes de l'instrument LYRA,
les anaux du Zironium, de Lyman α pour les deux types de déteteurs, an d'évaluer l'utilité
du diamant pour d'autres bandes passantes. Pour le anal Herzberg, l'instrument LYRA utilise
uniquement des déteteurs au diamant. Dans e as, la pureté reste toujours prohe de 100%
même pour une porosité d'environ P = 10−2. Le tableau 5.ii résume les résultats de pureté pour
les anaux du Zironium et Lyman α.
Table 5.ii. Pureté (en %) des signaux obtenus pour diérents niveaux de porosité dans le as d'un
déteteur au diamant et un autre à base de siliium.
Pureté (%)
Aluminium Zironium Lyman α
Porosité Diamant Siliium Diamant Siliium Diamant Siliium
0 100 100 100 100 100 100
10
−10
99.9 99.9 100 100 100 100
10
−7
99.8 86.7 99.9 99.9 99.9 9
10
−4
88.9 0.63 73 9.7 7.8 9.10
−3
10
−3
44.6 6.10
−2
21 1 0.8 9.10
−4
10
−2
7.5 6.10
−3
2.5 9.10
−2
8.10
−2
9.10
−5
Nous rappelons ii qu'en plus du niveau absolu du signal, l'information qui nous intéresse reste
l'origine de la variabilité. Or le manque de pureté rend l'attribution de ette variabilité très
déliate. En eet, rien ne nous dit que la variabilité d'une bande passante dont la porosité en
moyenne atteint 10
−4
est assimilable à elle du visible, de l'UV prohe ou enore de l'EUV.
Cela limite fortement l'utilisation de telles bandes passantes dégradées dans le adre de la
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reonstrution de la variabilité de l'irradiane solaire dans l'UV. Il est en revanhe faile de
se prononer pour les bandes passantes dont les ltres sont extrêmement poreux, où la pureté
est largement inférieure à l'unité. Par rapport aux ourbes présentées par la gure 5.4, nous
pouvons nous douter que 'est la variabilité attribuée au visible qui va dominer (toujours pour
un Soleil non éruptif).
Qu'en est-il pour les niveaux moins élevés de porosité ? Prenons le as de la bande passante
Lyman α : nous pouvons onstater pour des niveaux de porosité diérents une pureté similaire
(9% pour le siliium ontre 7.8% pour le diamant), mais qu'en est-il de la variabilité ? Observe-t-
on également une variabilité similaire ? An de répondre plus globalement à ette question, nous
pouvons de nouveau utiliser les outils statistiques, et notamment les représentations graphiques
en 2-D pour aratériser la variabilité des bandes passantes en fontion du niveau de porosité.
Les gures 5.5 présentent les résultats pour les deux types de tehnologies, diamant et siliium.
Nous nous foalisons ii sur la variabilité à ourt terme (inférieure à 81 jours).
La gure 5.5.a présente la distribution des bandes passantes sur le plan 2D, omme présenté
au hapitre 4, et montre en plus l'évolution des bandes passantes (Aluminium, Zironium et
Lyman α), dont le déteteur est à base de siliium, pour diérents niveaux de porosité. Nous
avons déjà eu l'oasion de disuter à propos de ette représentation graphique onernant
le spetre solaire entre 1 et 1000 nm (voir setion 3.2.2). Rappelons que l'axe 1 représente
prinipalement la ontribution des tahes solaires (sombres, omme vus dans le visible), et l'axe
2, la ontribution brillante des faules. Par soui de larté, le premier niveau de porosité indiqué
pour une bande passante donnée orrespond au dernier niveau où auun hangement dans la
variabilité n'est observée. Par exemple, si nous onsidérons la bande passante de l'aluminium,
le premier niveau de porosité indiqué sur la gure est 10
−7
, ela signie que tous les niveaux
inférieurs de porosité partagent la même position sur ette gure, soit la même variabilité.
Nous pouvons noter que pour une porosité d'environ 10
−4
(10
−7
pour Lyman α), la variabilité
du signal ne partage plus la même ohérene que elui de l'intervalle spetral que es bandes
passantes sont ensées représenter. Pour de plus hauts niveaux de porosité, nous pouvons voir
que la variabilité du signal de telles bandes passantes dégradées est même plus prohe de elle
du visible et de l'infrarouge. De tels ltres ainsi dégradés ne présentent plus auun intérêt pour
la reonstrution de l'irradiane dans l'UV.
La gure 5.5.b présente l'évolution des bandes passantes de l'unité 2 de l'instrument LYRA,
utilisant des déteteurs au diamant. Nous pouvons onstater que la bande passante de Lyman
α présente la plus grande dispersion parmi elles utilisant un déteteur au diamant. Pour un
niveau faible de porosité, nous pouvons observer un hangement spetral, la bande passante
étant de plus en plus sensible aux longueurs d'onde du MUV, omme nous pouvons le voir sur
la gure 5.5.b). Pour les bandes passantes de l'aluminium et du zironium, il faut une porosité
d'environ 10
−4
pour observer un premier hangement dans la nature de la variabilité, et enore,
ela n'aete pas vraiment la représentativité de es bandes passantes vis à vis de la bande
spetrale observée puisque les points pour P = 10
−4
et P= 10
−3
sont très rapprohés. Il faut
avoir une forte porosité, atteignant 10
−2
, pour observer un hangement signiatif : les bandes
passantes ainsi dégradées représentent mieux la bande spetrale FUV que elle de l'EUV. Cei
peut être important dans le as où nous voudrions utiliser ette bande passante pour reonstruire
l'EUV. Enn, la bande passante de Herzberg onstitue la plus stable de toutes, puisque nous
n'observons auun hangement signiatif dans la nature de la variabilité quelque soit le niveau
de porosité.
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Figure 5.5. Représentations en 2-D de la variabilité de l'irradiane solaire entre 1 et 1000 nm (a),
et entre 1 et 280 nm (b). Les bandes passantes de l'instrument de LYRA sont également
représentées selon le matériau de base utilisé : le siliium en (a), et le diamant en (b).
Chaque bande passante est délinée en plusieurs niveaux de porosité, indiqué à oté de la
position de la dite bande passante. Les positions des ltres à base de MgF2 (bande passante
entre 120 et 200 nm), avant et après dégradation, sont représentées respetivement par
un triangle et un losange.
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Nous pouvons armer que l'utilisation du diamant est en général bien plus pertinente que
elle des tehnologies à base de siliium. Si nous avons déjà évoqué une meilleure résistane à
la dégradation du déteteur en lui-même (voir setion 5.1.1), il s'avère que le diamant est à
même de ompenser l'impat de la dégradation du ltre, en limitant la ontribution du visible.
La variabilité du signal peut aisément être attribuée à elle de l'UV pour tous les niveaux de
porosité que nous avons étudiés. Notre étude montre que l'utilisation de déteteurs au diamant
est indispensable, et par extension tous matériaux à large bande interdite.
Auune étude approfondie de e phénomène de hangement de la réponse spetrale n'a été
eetuée pour l'instant. Il est important d'initier des études de aratérisation de l'évolution
de la porosité au ours du temps pour es systèmes ltre-déteteurs. Cela me paraît d'autant
plus néessaire dans une volonté de mesurer la variabilité de l'irradiane solaire dans l'UV sur
le long terme. La aratérisation de ette dégradation ainsi que le problème de ontamination
des ltres doivent être onsidérés omme des sujets prioritaires avant de laner une future
génération d'instruments. L'utilisation de bandes passantes pour reonstruire la variabilité de
l'irradiane dans l'UV omme nous l'avons présentée au hapitre 4 passe avant tout par une
parfaite aratérisation aussi bien de la réponse spetrale que de son évolution dans le temps.
Nous pouvons onlure sur le fait que la pureté ne peut pas être un indie à propos de la
représentativité d'une bande passante vis à vis d'une bande spetrale. En eet, même pour des
pourentages de pureté omparable, 9% pour le siliium, 7.8% pour le diamant, l'information à
propos de la variabilité du signal fournie par les bandes passantes Lyman α ne sont lairement
pas les mêmes (le FUV pour le diamant, rien de bien spéique pour le siliium) omme nous
pouvons le voir sur les gures 5.5 a et b.
Nous avons déjà présenté quelques exemples de dégradation des données de LYRA, a priori dues
à la ontamination des ltres (gure 5.2). Y a t-il dans les données des indies sur le hangement
spetral de la réponse des ltres ? Il est diile a priori de répondre à ette question en n'étudiant
que les séries temporelles. En eet, il faut pour ela avoir des données d'irradiane bien alibrées
sur une période de temps onséquente pour pouvoir observer un hangement de la variabilité,
synonyme de hangement spetrale de la réponse des ltres.
Lors de mon séjour à Bruxelles en déembre 2010 dans le adre du "Guest Investigator Program"
de la mission PROBA 2, j'ai eu l'opportunité de travailler sur les observations de l'instrument
LYRA lors de la saison des oultations. L'annexe D présente en détail les mesures de l'ins-
trument LYRA lors des phases d'oultation. Ces observations nous orent une intéressante
alternative pour étudier un éventuel hangement de la réponse spetrale des bandes passantes.
Le satellite PROBA 2 entre dans une phase d'élipses suessives entre novembre et février
de haque année (une élipse par orbite environ). Lorsque le satellite ommene à entrer dans
l'ombre de la Terre, la ligne de visée de l'instrument LYRA pointant vers le Soleil passe à travers
l'atmosphère terrestre. Ainsi, l'instrument sonde des ouhes de plus en plus épaisses d'atmo-
sphère au fur et à mesure de ette phase desendante du satellite. L'absorption du ux solaire
par l'atmosphère terrestre est une fontion de la longueur d'onde omme nous l'avons vu au
hapitre 1. L'altitude tangentielle du satellite, z, représente la hauteur entre la ligne de visée
et sa projetion orthogonale au sol. Par dénition, auun rayon lumineux n'atteint le satellite
lorsque z = 0. La gure 5.6 illustre l'absorption en fontion de la longueur d'onde. Chaque
ourbe se réfère à une bande passante de LYRA, ave des moments d'extintion diérents plus
ou moins en aord ave la bande spetrale que les ltres sont ensés dérire. Ainsi, le ux EUV
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puis UV va être absorbé, si bien que seuls le visible et l'infrarouge pourront a priori être observés
par les bandes passantes pendant un ertain temps. Cela nous ore une intéressante possibilité
d'étudier la réponse spetrale des bandes passantes notamment dans le visible et surtout leurs
évolutions.
Figure 5.6. Courbes d'irradiane pour les quatre anaux de l'unité 3 du LYRA lors d'une oultation
au mois de novembre 2010. Les altitudes d'extintion pour une bande spetrale (EUV, UV
ou Visible) sont données à titre indiatif. Rappellons les bandes passantes nominales des
anaux de LYRA : Al (17-80 nm), Zr (6-20 nm), Lyman α (120-123 nm), et Hb (200-220
nm).
Comparons les mesures de LYRA lors des phases d'oultation en début et en n d'année 2010
an de déeler si il y a une diérene lors de l'extintion. Cette étude ne peut en revanhe
être eetuée que pour les bandes passantes utilisant des déteteurs au siliium. En eet, la
dynamique lente des déteteurs au diamant de LYRA (MSM) rend déliate toute étude des
mesures lors des phases d'oultation. Seuls les résultats obtenus pour la bande passante Lyman
α sont présentés ii, les autres bandes passantes sont étudiés en annexe D. La gure 5.7 présente
les mesures d'irradiane lors d'une élipse le 6 janvier 2010 (jour de mise en servie de LYRA)
en noir, et pour trois autres élipses en novembre 2010 (en ouleur). Nous pouvons remarquer
déjà la baisse agrante d'intensité, de l'ordre de 19%, qui peut éventuellement s'expliquer par
la ontamination du ltre. L'autre remarque tout aussi intéressante onerne le moment de
l'extintion des ourbes et le petit plateau qui s'ensuit. L'intensité du signal est plus importante
pour les mesures réentes. Cei peut paraitre ontre-intuitif ar lorsque l'on parle de degradation,
'est toujours synonyme de diminution. Cei suggère fortement que la réponse de la bande
passante a évolué entre janvier et novembre 2010. La bande passante semble à présent plus
sensible au rayonnement dans le NUV, voire dans le visible, qu'elle ne l'était au début de
l'année 2010.
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Pour des altitudes tangentielles négatives, notons que les ourbes d'irradiane ne superposent
pas. Ce phénomène ne s'observe que pour le anal LYRA Ly, mais il n'est pas enore ompris
aujourd'hui. Deux hypothèses sont atuellement avanées : le anal est soit sensible à l'émission
infrarouge de l'atmosphère terrestre, ou bien soit à l'émission géooronale.
L'unité 3, utilisant uniquement des déteteurs au siliium, a été utilisé une inquantaine d'heures
entre les mesures de janvier et de novembre 2010. Il est a priori diile pour que des trous
apparaissent sur de tels ltres (Lyman α et Herzberg notamment, étant des ltres multiouhes).
Mais tout indique qu'il y a bien eu un hangement de la réponse spetrale du ltre, elui-i étant
a priori plus sensible au NUV voire au visible. Cela suggère don fortement qu'il y ait eu un
hangement dans la réponse spetrale : l'origine de e hangement est multiple omme nous
l'avons déjà dit, omme la présene de trous à la surfae du ltre, une ouhe de ontaminant
ou bien une dégradation struturelle du ltre (i.e. modiation des ouhes interférentiels),
même après une faible durée d'exposition. Cette signature a été observée pour le as de la
bande passante Lyman α uniquement, qui est partiulièrement sensible à es dégradations.
Il est très diile de onlure si oui ou non il y a un hangement dans la réponse spetrale
pour les autres anaux, ar nous avons peu de données. D'autres études doivent être menées
an de onlure. La question se pose d'autant plus pour l'unité 2, utilisée quotidiennement. La
durée d'exposition étant largement supérieures à 50 heures, il peut y avoir éventuellement des
hangements de réponse spetrale pour les autres bandes passantes (aluminium et zironium
prinipalement).
Figure 5.7. Courbes d'irradiane lors des oultations mesurés le 6 janvier 2010 (en noir), et pour
trois autres événements en novembre 2010 (en ouleurs) pour le anal de Lyman α.
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5.1.3 Conlusions
Cette étude de la dégradation des ltres, impliquant un hangement de la réponse spetrale,
se doit d'être vue omme une introdution. Un important travail de aratérisation de la dégra-
dation des ltres doit être engagé an de mieux ontraindre les modèles de reonstrution de
l'irradiane, dont nous avons tout juste posé les bases. Il y a en eet trop de zones d'ombres
pour pouvoir onlure sur l'impat de la dégradation sur le long terme. Nous avons trop peu
de données pour pouvoir ontraindre d'éventuels futurs radiomètres dévolus à la mesure de
l'irradiane spetrale solaire dans l'UV.
La forte ontamination des ltres de l'instrument LYRA rend toute étude de la variabilité de
l'irradiane impossible sans le reours de données d'autres instruments, e qui limite fortement
l'utilisation des données de e radiomètre dans un adre prévisionnel. Rappelons tout de même
que LYRA est un prototype, 'est le premier radiomètre solaire à explorer l'ensemble de l'UV,
tout en utilisant de nouvelles tehnologies omme des photodiodes au diamant e qui le rend
unique. LYRA fournit une base extrêmement solide pour la dénition des futurs radiomètres.
Cette étude montre tout de même qu'il faut être prudent quant à l'interprétation en terme de
variabilité des données de LYRA, surtout pour le anal Lyman α.
Nous avons montré que l'utilisation du diamant, et plus généralement des matériaux à large
bande interdite, représente l'avenir pour les observations solaires dans l'UV. Nous nous sommes
limité aux radiomètres dans ette étude, mais il va sans dire que les imageurs tireront également
un bénée énorme à utiliser de tels matériaux par rapport au siliium (e.g. Malinowski et al.
(2011)).
L'utilisation des ltres reste souvent un hoix évident pour séletionner une bande passante spé-
ique. Mais les nouvelles générations de déteteurs utilisant des matériaux à large bande inter-
dite orent de nouvelles perspetives. La ombinaison de diérents matériaux peut permettre de
jouer le rle à la fois de ltre et de déteteur. Nous allons voir dans la prohaine setion quelques
arhitetures nous permettant de nous aranhir de l'utilisation de ltres onventionnels.
5.2 Quels hoix pour l'avenir ?
Nous avons mis en évidene au hapitre 4 que l'utilisation des bandes passantes de l'ins-
trument LYRA (sans ontamination) mène à la reonstrution de l'irradiane solaire pour l'UV
ave une préision relative de l'ordre de 20%. Nous venons également de mettre en évidene que
l'utilisation de ltres, notamment eux à base de uoride de magnésium (MgF2) sont beauoup
trop sensibles à la ontamination si bien que leur utilisation sur le long terme semble bien illu-
soire. En revanhe, les déteteurs de LYRA, utilisant omme matériau de base le diamant, ne
présentent pas de signe de dégradation. Bien qu'il soit trop tt pour onlure sur leur utilisation
à long terme, ela motive fortement pour envisager de généraliser l'utilisation de es matériaux
à large bande interdite. Nous suggérons même l'idée de n'utiliser que e type de matériaux pour
les arhitetures des radiomètres de demain.
Bien que le adre de e travail de thèse soit bien loin des problématiques tehnologiques, il est
intéressant ii de présenter une simple et rapide étude de prospetive en utilisant les propriétés
remarquables des diérents matériaux présentés par le tableau 5.i. Utilisons de nouveau les
méthodes statistiques pour déterminer quels matériaux sont intéressants.
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5.2.1 Une arhiteture sans ltres ?
Comment peut-on envisager une arhiteture sans ltres ? Cette question se pose forément
puisque les ltres servent justement à séletionner une bande passante.
Pour l'EUV, il est vrai qu'il est diile de se passer de ltres. Auun semionduteur ne possède
une énergie de bande interdite se trouvant dans l'EUV. Nous sommes obligés d'utiliser des ltres
pour une bande passante dévolue à l'EUV. L'expériene montre que les ltres de zironium et
d'aluminium à bord de LYRA sont relativement stables dans le temps. Leur utilisation ne semble
pas être un problème pour une nouvelle arhiteture. En outre, l'aluminium a l'avantage d'être
partiulièrement bien résistant à tout traitement thermique, si bien que l'assimilation d'une
ouhe d'aluminium au-dessus du déteteur est tehnologiquement faisable. Cela a l'avantage
d'éviter d'utiliser un ltre onventionnel, le système étant plus ompat. Il est ourant de onsi-
dérer non pas une simple ouhe d'aluminium, mais plutt une struture Al2O3/Al : une ne
ouhe d'alumine est déposée par dessus l'aluminium pour éviter tout oxydation par la suite.
Pour les bandes spetrales du FUV et du MUV, la situation est diérente. Il se trouve que
les énergies de bande interdite pour de nombreux matériaux se trouvent être dans es régions
spetrales. Dans la setion 5.1.1.2, les diérentes arhitetures des déteteurs ont été présentées.
Ces deux strutures ont l'avantage d'être tehnologiquement matures, les proédés de fabriation
sont partiulièrement bien au point pour le siliium, le diamant ainsi que pour les matériaux
omme AlN et GaN :
• La struture MSM, planaire : l'instrument LYRA privilégie ette struture pour toutes
ses bandes passantes sauf pour Herzberg. Les problèmes de dynamique, relativement lente
ont été aujourd'hui tehnologiquement résolus omme nous l'avons déjà préisé. Une plus
faible distane entre les életrodes, mais également un plus fort hamp életrique rend la
réponse du système beauoup plus rapide (i.e. Benmoussa et al. (2008)).
• La struture en PIN, vertiale. Cette dernière présente l'avantage de faire oe de passe
bande. En eet, les longueurs d'onde du FUV n'ont pas assez d'énergie pour pénétrer suf-
samment dans les ouhes du déteteur pour induire des photo-életrons. De nouvelles
idées émergent aujourd'hui quant à l'évolution de telles strutures. En eet, en ajustant
orretement l'épaisseur des semi-onduteurs, on peut penser à fabriquer des bandes pas-
santes relativement nes. Des telles strutures sont atuellement à l'étude pour réaliser des
déteteurs à bande passante étroite dévolues uniquement à la raie Lyman α (BenMoussa,
ommuniation personnelle).
Nous pouvons penser à utiliser les matériaux à large bande interdite omme le nitrure de bore
(BN), ou enore le nitrure d'aluminium (AlN), selon les deux types d'arhitetures pour pouvoir
mesurer l'irradiane solaire dans l'UV. D'autres strutures un peu plus exotiques peuvent être
pensées : ave des énergies de bande interdite omprises entre 3.4 eV et 6.23 eV, il est possible de
onstruire des hétérostrutures pour l'UV ave, respetivement, GaN et AlN. La longueur d'onde
de oupure peut en eet s'ajuster en onsidérant la stoehiométrie de la struture AlxGa1−xN,
pouvant aller de 210 nm (pour x=1), jusqu'à 360 nm (pour x=0) (Munoz et al., 2001).
Saito et al. (2009) proposent des hétérostrutures originales à base des matériaux omme AlN
et GaN. En ajustant deux ouhes dont la stoehiométrie est diérente, les auteurs onstruisent
ainsi des passe-bandes dont la largeur dépend de l'éart d'énergie de bande interdite des deux
strutures. Ainsi les auteurs montrent l'exemple d'une struture omme AlxGa1−xN/AlyGa1−yN,
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ave y=0.19 et x=0.24 : le déteteur/ltre qui en résulte a une réponse maximale pour 320 nm,
ave une largeur à mi-hauteur d'environ 10 nm. La réjetion du visible pour une telle struture
est de l'ordre de 10
5
. Ces déteteurs, utilisés omme des ltres interférentiels, sont réellement
une solution originale pour la mesure de l'irradiane dans l'UV. En ajustant un degré plus fort
en AlN, la réponse maximale de tels déteteurs peut ainsi être ajustée pour desendre enore
plus bas, notamment dans le MUV. Comme le diamant, es strutures ont également un avan-
tage d'être très résistantes à l'environnement extérieur, dont l'impat du rayonnement UV et
des partiules de haute énergie.
Comme base de travail, nous proposons une ombinaison de bandes passantes utilisant les dié-
rentes tehnologies évoquées préédemment. Il faut prendre ette étude omme un as d'éole,
puisque les problèmes d'ordre tehnologique (maturité des proédés, dégradation des déte-
teurs,...) ne seront pas abordés. Le nitrure de bore est un matériau dont les proédés sont
enore peu matures, mais nous allons voir qu'il présente des propriétés intéressantes dans le
adre de e travail. Nous proposons ainsi la ombinaison de bandes passantes suivante :
• Une struture omposée d'un déteteur au diamant, où une ouhe de Al2O3/Al est dé-
posée par dessus le déteteur. Ce onept étant prohe de eux utilisés par l'instrument
LYRA.
• Un déteteur omposé de nitrure de bore, BN, ave une arhiteture de MSM.
• Un autre déteteur omposé de BN, mais en arhiteture PIN. Pour utiliser un tel déte-
teur, des progrès tehnologiques onernant le dopage n et p de e matériau doivent avant
tout être réalisés.
• Enn deux déteteurs utilisant la struture en sandwih proposé par Saito et al. (2009) :
le premier "déteteur interférentiel" ave une bande passante entre 210 et 230 nm, que
nous nommerons AlGaN 1, et le seond ave une bande passante entre 250 et 280 nm,
AlGaN 2.
Cela fait en tout inq bandes passantes que nous proposons pour un éventuel futur instrument
dévolu à la mesure de l'irradiane solaire dans l'UV. La gure 5.8 présente les réponses spetrales
de es diérentes bandes passantes. Comme nous pouvons le onstater, les réponses spetrales
sont tives, mais néanmoins basées sur les propriétés théoriques de haque struture. Les pa-
ramètres fondamentaux, notamment les longueurs d'onde de oupures et surtout le niveau de
réjetion de la lumière visible, doivent alors être relativement prohes des ourbes expérimen-
tales. Pour la bande passante de l'aluminium en revanhe, la réponse spetrale provient de elle
de l'instrument LYRA (unité 2).
Nous avons également rajouté sur ette gure les bandes passantes (toujours théoriques) de
l'instrument amériain EUVSR (Eparvier et al., 2009). Cet instrument devrait faire partie de la
harge utile des satellites de la future génération GOES-R, normalement mis en orbite en 2015.
Cet instrument est en réalité un spetromètre, de oneption très prohe des instruments EUVS à
bord des satellites GOES-13/14. La tehnologie des déteteurs se basent sur des semionduteurs
utilisant du siliium. Trois bandes passantes sont proposées pour et instrument :
• A : très prohe de la bande passante EUVS B, entre 25 et 35 nm.
• B : large bande passante dévolue à une partie de la bande spetrale du FUV, entre 110 et
150 nm. Un ltre, de omposition à base de MgF2, est en plus utilisé pour e anal.
• C : bande passante ne, pour le MUV, entre 275 et 285 nm.
La oneption d'un tel instrument est bien loin d'un radiomètre lassique omme elui que nous
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proposons. La réalisation d'un spetromètre pour des utilisations en orbite représente un oût
budgétaire beauoup plus élevé que la mise en plae d'un simple radiomètre. Mettant de té
es aspets tehnologiques et budgétaires, e qui nous intéresse ii est de omparer les résultats
en termes de reonstrution de l'irradiane.
Figure 5.8. Jeu de bandes passantes proposé pour le futur instrument dévolue à la mesure de l'irra-
diane solaire dans l'UV. Les bandes passantes théoriques de l'instrument EUVSR sont
également représentées (A, B et C).
5.2.2 Mise à l'épreuve
Les plus petites éhelles de temps présentent une moins bonne ohérene spetrale, si bien
qu'il est néessaire ii d'analyser la position des diérenes bandes passantes proposées sur une
représentation graphique 2-D, omme présentée par la gure 5.9, bien onnue à présent.
Les positions de ertaines bandes passantes sont évidentes, notamment elles des passe-bandes
omme AlGaN 1 et 2, bien situés dans la partie MUV du spetre. La position de l'aluminium
est également onnue, omme nous l'avons vu au hapitre 4. En revanhe, les positions des
déteteurs à nitrure de bore sont originales. L'information à propos de la variabilité que peut
nous fournir es bandes passantes est apitale. Ave le déteteur en onguration MSM, nous
avons aès en partie à la variabilité du spetre pour l'EUV entre 80 et 110 nm, qui est une
région un peu plus froide que le reste de l'EUV. L'information sur la variabilité de ette partie
du spetre nous manquait, omme nous l'avons vu au hapitre 4. Les ombinaisons linéaires
ave les bandes passantes Al et AlGaN 2 semblent eetivement explorer une bonne partie du
nuage de l'EUV et du FUV. La position de e déteteur en partiulier montre une nouvelle
fois que l'utilisation de bandes passantes à très large bande peut être tout à fait utile à la
reonstrution de l'irradiane pour l'UV : la position est en eet très prohe de elle du anal B
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Figure 5.9. Représentation en 2-D de la variabilité solaire entre 1 et 280 nm pour les petites éhelles
de temps (< 81 jours). La ombinaison de bandes passantes pour le futur instrument,
ainsi que elles de l'instrument EUVSR (A, B et C), sont représentées.
du spetromètre EUVSR. Nous avons en revanhe auune information pour la bande spetrale
entre 60 et 75 nm. Mis à part l'utilisation d'une struture omme l'instrument EUVS, auun
système ltre-déteteurs ne peut venir sonder spéiquement ette région sans être polluer par
les longueurs d'onde voisines. Il existe beauoup de matériaux apables de ltrer orretement
les photons dans l'EUV, mais auun ave une aussi ne bande passante (voir par exemple
http ://luxel.om/modeled-transmittane/)
Le déteteur de nitrure de bore en onguration PIN nous permet d'obtenir des informations
sur la variabilité pour les longueurs d'onde prohe de 170 nm. Cei est extrêmement intéressant
puisque ette région onstitue la frontière entre les deux régimes, en émission ou en absorption,
du spetre solaire. La position de e déteteur, pourtant à large bande, est eetivement idéale.
Nous pouvons onstater que les bandes passantes proposées, utilisant uniquement les propriétés
des matériaux des déteteurs semblent au premier regard plus adaptées que ne l'étaient elles
de LYRA et de EUVS. Il faut rappeler ii que la réjetion du visible est idéal (de l'ordre de
10
5
). Nous ne onsidérons également auune ontamination des longueurs d'onde supérieures à
200 nm (où la variabilité est don diérente).
Les grandes éhelles présentent une meilleure ohérene spetrale, omme nous l'avons montré
aux hapitres 3 et 4. Toutefois, pour la bande spetrale du MUV, rappelons qu'il reste quelques
interrogations à propos de la qualité des données de SORCE, et notamment pour la bande
spetrale entre 200 et 240 nm.
Voyons à présent la reonstrution elle-même. Nous utilisons la même méthode de reonstrution
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présentée au hapitre 4, une ombinaison linéaire des bandes passantes dont les oeients sont
alulés via une méthode de régression linéaire au sens des moindres arrés. Utilisons la partie du
yle lors du minimum solaire, entre 2007 et 2008, pour aluler les oeients de la ombinaison.
5.2.2.1 Petites éhelles de temps
Regardons d'abord les petites éhelles de temps. Comparons la reonstrution de l'irradiane
ave les inq bandes passantes de notre futur instrument ave une reonstrution basée sur les
bandes passantes de l'instrument EUVSR. La gure 5.10 présente l'erreur relative (omme dénie
par l'équation 4.5) obtenue pour les deux ombinaisons de bandes passantes (en bleu pour notre
instrument, et en rouge pour EUVSR). Globalement, la reonstrution est bien meilleure ave
nos inq bandes passantes, de l'ordre de 20% d'erreur relative pour tout le spetre entre 1 et
280 nm. Pour les longueurs d'onde supérieures à 160 nm environ, notre reonstrution est bien
meilleure ar nous avons avons des informations à propos de la variabilité pour ette région
spetrale grâe aux déteteurs BN ave l'arhiteture en PIN et AlGaN 1. La reonstrution
est en revanhe équivalente pour les longueurs d'onde entre 120 et 160 nm. Pour les longueurs
d'onde entre 80 et 100 nm, la présene du déteteur BN ave l'arhiteture en MSM apporte des
informations supplémentaires puisque la reonstrution est bien meilleure que elle obtenue ave
EUVSR. La omparaison pour les longueurs d'onde inférieures à 60 nm est diile, si bien que
nous utilisons une représentation diérente. La gure 5.11 présente la diérene entre l'erreur
relative obtenue pour notre instrument et EUVSR.
Figure 5.10. Erreur relative obtenue pour les petites éhelles de temps (< 81 jours) pour la ombi-
naison de bandes passantes de notre instrument en bleu, et pour la reonstrution basée
sur l'instrument EUVSR, en rouge. Le spetre solaire est représenté par soui de om-
paraison en noir, ave une résolution de 1 nm.
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Les longueurs d'onde entre 30 et 40 nm sont un peu mieux reonstruites par EUVSR, ertai-
nement grâe à la présene de la bande étroite B. Au-delà de 50 nm, la reonstrution semble
être un peu meilleure ave notre instrument. Globalement, la reonstrution est bien meilleure
ave les bandes passantes que nous proposons, pour les ourtes éhelles de temps. L'ajout de la
bande passante dévolue à l'intervalle entre 80 et 100 nm (i.e. le BN ave l'arhiteture MSM)
améliore les résultats dans l'EUV.
La diérene entre l'erreur relative obtenue par notre instrument et elle obtenue par une re-
onstrution par les indies F10.7 et Mg II est également représentée (gure 5.11). Pour toutes
les longueurs d'onde, la reonstrution est bien meilleure ave notre instrument : une diérene
de 30% en moyenne pour l'EUV, et environ 20% en moyenne pour le FUV. Une omparaison
ave le MUV est peu pertinente puisque l'indie du magnésium est peu représentatif de ette
bande spetrale.
Figure 5.11. Diérenes entre les erreurs relatives obtenues ave notre instrument et EUVSR en haut,
et ave notre instrument et les indies (en bas), pour les petites éhelles de temps.
5.2.2.2 Grandes éhelles de temps
La gure 5.12 présente les erreurs relatives obtenues par reonstrution ave notre instrument
et par l'instrument EUVSR. Les résultats sont plus ontrastés ii. En eet, il apparaît que notre
reonstrution a quelques problèmes pour les longueurs d'onde entre 45 et 80 nm , omparée
à la reonstrution basée sur EUVSR. Il apparaît que la reonstrution tend à sur-estimer
l'irradiane sur le long terme, une diérene de ux d'environ 8% en moyenne est observé
pour es quelques longueurs d'ondes après 1000 jours de modélisation. La raison d'une telle
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surestimation de l'irradiane pour es quelques longueurs d'onde n'est pas laire, d'autant plus
que nous observons habituellement l'inverse lorsque la reonstrution est mauvaise (voir gure
5.14). Si l'on onsidère une période plus longue pour le alul des oeients, l'éart augmente
ave des jours plus aniens, ou diminue si l'on ajoute des jours plus réents. Le omportement
est omplétement opposé pour la reonstrution basée sur EUVSR : l'irradiane est au ontraire
sous-estimée quelque soit la période onsidérée.
En revanhe, les longueurs d'onde entre 80 et 110 nm, omprenant le ontinuum de l'hydrogène
et quelques raies optiquement épaisses, sont bien reonstruites par notre instrument. Il semble
que le FUV est un peu mieux reonstruit par l'instrument EUVSR, notamment autour de la
raie de Lyman α, e qui peut s'expliquer par la présene de la bande passante B (entre 110 et
150 nmm). Pour le MUV, il semble que notre instrument ore de meilleurs résultats sur le long
terme. Cela reste logique puisque nous utilisons deux bandes passantes au lieu d'une seule pour
EUVSR. La gure 5.13 présente la diérene des erreurs relatives, e qui nous permet d'avoir
une meilleure vision. La diérene est favorable en faveur de notre instrument pour une partie
de l'EUV, entre 80 et 120 nm. En revanhe, il reste a omprendre pourquoi il y a de fortes
diérenes entre pour les longueurs d'onde entre 50 et 80 nm.
La diérene entre les erreurs relatives obtenues ave notre instrument et ave les indies est aussi
représentée (gure 5.13). La reonstrution est bien meilleure en utilisant notre instrument, ave
une diérene d'environ 60% pour tout l'EUV et le FUV, sauf toujours pour quelques longueurs
d'onde entre 50 et 80 nm. La diérene est moins agrante pour le MUV ave en moyenne une
diérene de 40% entre 200 et 260 nm pour monter près de 50% pour les longueurs d'onde
supérieures.
Ces résultats, à la fois pour les petites et grandes éhelles montrent que la reonstrution de
l'irradiane dans l'UV est possible ave un instrument utilisant inq bandes passantes sans
ltres. S'aranhir des ltres n'est possible que grâe à l'utilisation des matériaux à large bande
interdite, tout partiulièrement le nitrure de bore (BN) ainsi que les hétérostrutures à base
de nitrure de l'aluminium (AlN) et de nitrure de gallium (GaN).
5.2.2.3 Quelques exemples de reonstrution
La reonstrution pour quelques longueurs d'onde à partir des inq bandes passantes de
notre instrument est proposée par la gure 5.14. Les longueurs d'onde sont les mêmes que elle
de la gure 4.13 an de omparer les deux jeux de bandes passantes. Il se trouve que notre
instrument propose une meilleure reonstrution à la fois sur le ourt et le long terme pour les
longueurs d'onde importante pour la spéiation de l'ionosphère, les raies haudes C III et de
l'hydrogène Lyman β, ainsi que la raie de l'hélium He II. L'ajout de la bande passante du BN
en arhiteture MSM permet d'apporter l'information qui nous manquait. La reonstrution
pour les autres longueurs d'onde donne également de bons résultats. Notons surtout que bien
qu'auune bande passante ne soit dédiée à la raie de Lyman α, la reonstrution pour le anal à
121.5 nm est bonne. Pour l'irradiane à 58.5 nm, nous pouvons voir eetivement que l'irradiane
sur le long terme est sur-estimée.
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Figure 5.12. Erreur relative obtenue pour les grandes éhelles de temps (> 81 jours) pour la ombi-
naison de bandes passantes de notre instrument en bleu, et pour la reonstrution basée
sur l'instrument EUVSR, en rouge. Le spetre solaire est représenté par soui de om-
paraison en noir, ave une résolution de 1 nm.
Figure 5.13. Diérenes entre les erreurs relatives obtenues ave notre instrument et EUVSR en haut,
et ave notre instrument et les indies (en bas), pour les grandes éhelles de temps.
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Figure 5.14. Reonstrution de l'irradiane pour quelques longueurs d'ondes à partir des bandes pas-
santes : pour 30.5 nm (He II), pour 58.5 nm (He I), pour 97.5 nm (C III), pour 102.5 nm
(la raie de Lyman β de l'hydrogène), pour 121.5 nm (Lyman α), pour 181.5 nm (seuil
d'ionisation de Si II) et pour 250.5 nm (seuil d'ionisation pour Mg I). La partie rouge
est utilisée pour aluler les oeients du modèle, la partie bleue étant utilisée pour
aluler l'erreur. En noir, les données d'irradiane des instruments SEE et SOLSTICE.
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5.3 Conlusions
Ce hapitre présente quelques arguments en faveur des matériaux à large bande interdite,
an de promouvoir et généraliser leur utilisation dans le adre des radiomètres. Leur résistane
aux radiations dans l'UV et surtout une bien meilleure réjetion du visible, nous permettent
d'amer que de tels matériaux sont les solutions du futur pour l'observation de l'irradiane dans
l'UV. De tels matériaux sont également très résistants aux partiules énergétiques, ontraire-
ment au siliium. L'expériene de l'instrument LYRA illustre bien la robustesse des déteteurs
au diamant. Le spetromètre EVE/MEGS-B (Woods et al., 2010), utilisant du siliium, a rapi-
dement perdu de sa sensibilité après sa mise en servie très probablement à ause de l'impat
de es partiules énergétiques. Ces matériaux à large bande interdite sont don très intéressants
pour les futures appliation spatiales. Mais il est enore trop tt pour onlure sur leur utilisa-
tion à long terme (sur plusieurs années par exemple). En plus des radiomètres, ette tehnologie
est à l'étude pour les futurs imageurs solaires. Le projet Blind to the Optial Light Detetors
3
(BOLD) étudie la possibilité d'utiliser des déteteurs ave du AlGaN pour des imageurs tel que
l'instrument EUV Imager (EUI) dans le adre de la mission Solar Orbiter. Plus généralement, le
développement de telles tehnologies est une priorité pour le CNES (Penquer, 2009), pour tous
instruments dévolus à l'UV. Les matériaux à large bande interdite devraient pouvoir à terme
remplaer les déteteurs lassiques au siliium (pas de réjetion du visible, faible rendement
quantique) généralement répandus. L'imagerie basse résolution (32 × 32 voire 64 × 64), utili-
sant des déteteurs à large bande interdite, permettrait de ompléter nos mesures d'irradiane à
partir de radiomètres. De telles données morphologiques serait un atout indéniable pour mieux
omprendre les méanismes de la variabilité solaire.
Le problème de la dégradation des ltres reste entier. Trop peu d'études de aratérisation à
propos de la ontamination des ltres ont été onduites, si bien que nous ne disposons d'auune
ontrainte expérimentale pour modéliser orretement la dégradation des anaux. Nous reposons
essentiellement sur des approhes empiriques, ou bien sur des proédés de alibration roisée, e
qui limite l'indépendane d'une mission. D'autres problèmes peuvent également se poser, d'au-
tant plus si la mission en question avait un aratère prévisionnel, notamment dans le adre de
la météorologie de l'espae. La modélisation de la ontamination, et surtout e qu'elle engendre
(modiation de la réponse spetrale ? épaisseur de la ouhe de ontaminants ? ...), se doit
d'être une priorité. Les seules modélisations aessibles théoriquement sont la modélisation de
l'apparition des trous, présenté dans e hapitre. Par une approhe originale, nous avons montré
une nouvelle fois tout l'intérêt d'utiliser des matériaux à large bande interdite, permettant de
limiter l'impat de la dégradation des ltres.
Une autre alternative à l'utilisation des ltres lassiques serait d'utiliser des ltres poreux.
Utilisés diretement à la plae de ltres dotés d'un revêtement onventionnel (par exemple
MgF2 ou bien du quartz), es ltres poreux peuvent en eet être utilisés omme des ltres
passe-bas, la fréquene de oupure étant diretement liée à la dimension des trous. Dominique
et al. (2009) étudient la possibilité d'une telle utilisation dans le adre de l'observation du
spetre UV solaire : ouplé ave des matériaux à large bande interdite, le taux de réjetion est
important e qui limite la pollution du signal par la lumière visible. Toutefois, pour pouvoir
utiliser e type de ltre, une étude sur leur omportement sur le long terme dans l'espae est
néessaire. D'une manière générale, insistons de nouveau sur l'absolue néessité de aratériser
les multiples phénomènes de dégradation des ltres dans les années à venir. La seule alternative
3. http ://bold.sid.be/
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pour lutter ontre la dégradation est aujourd'hui la stratégie de redondane, omme le font les
instruments LYRA et PREMOS. C'est probablement la solution pour mesurer les tendanes sur
le long terme de la variabilité solaire.
Nous proposons enn dans e travail de thèse une arhiteture originale. Sans onsidération des
problématiques tehnologiques, nous proposons ainsi un ensemble de bandes passantes n'utilisant
que des déteteurs plutt que le onept habituel du système ltre-déteteur. En s'appuyant sur
les propriétés intrinsèques des matériaux, nous séletionnons les régions spetrales néessaires
à la reonstrution de l'irradiane solaire dans l'UV. Globalement, la reonstrution ave les
inq bandes passantes proposées ore globalement de meilleurs résultats que les reonstrutions
obtenues ave des indies ou bien ave d'autres instruments omme LYRA ou EUVSR. La
reonstrution pour quelques raies d'émission dans l'EUV, importantes pour la spéiation
de la thermosphère terrestre, en est le parfait exemple. Certains problèmes ne sont ependant
toujours pas résolus, notamment pour les raies oronales très haudes ave un fort déphasage
lors des périodes où la modulation à 13.5 jours dominent, ou enore pour quelques longueurs
d'onde dans l'EUV, entre 50 et 80 nm, où nous sur-estimons l'irradiane sur le long terme.
Il va sans dire que les propositions faites ii seront rapidement rattrapées par des problèmes
d'ordre tehnologique. Nous pouvons penser par exemple aux problèmes liès au dopage p et
n du nitrure de bore. Ce travail de thèse pose toutefois les bases de réexion à propos de la
nouvelle génération d'instruments dévolus à la aratérisation de l'irradiane solaire dans l'UV.
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Chapitre 6
Photoabsorption de l'atmosphère de
Ganymède
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6.1 Ganymède en quelques lignes
Observé pour la première fois par Galilée en 1610, Ganymède est le plus grand satellite du
système Jovien, le plus grand du système solaire onnu à e jour. Ave environ 5620 km de
diamètre, Ganymède est plus grand que Titan (5150 km), le plus gros satellite de Saturne, et
même plus grand que Merure, la première planète du système solaire (d'un diamètre de 4878
km). Toutefois, Ganymède possède une faible masse volumique : ave seulement 1942 kg.m
−3
, il
pèse moitié moins que Merure. Cela suggère une grande proportion de glae d'eau plutt que
de siliates. De fait, la gravité à sa surfae est de l'ordre de 1.43 m.s
−2
, un peu moins importante
que elle de la Lune (≈ 1.6 m.s−2).
En orbite synhrone autour de Jupiter, Ganymède a une période de révolution d'environ 7
jours, pour une distane d'un million de km, soit 14 rayons de Jupiter. A titre de omparaison,
la Lune en orbite quasi-synhrone a une période de révolution de 28 jours, et se trouve à 59
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rayons terrestre. L'axe de rotation est inliné de 0.12
◦
par rapport au plan de Laplae de Jupiter
(équivalent au plan de l'éliptique pour le système solaire mais pour le système jovien).
Ganymède fut l'objet d'une exploration rapide par Voyager 2 en juillet 1979, lors de son passage
dans le système jovien. Les premières images révélèrent deux types diérents de surfae, des
régions sombres, vieilles fortement ratérisées, et d'autres régions beauoup plus laires, plus
réentes aratérisées par des sillons dont l'origine est probablement le mouvement de masses
d'eau sous la surfae.
Grâe aux données de la sonde Galileo, orbitant autour de Jupiter entre déembre 1995 et
septembre 2003, la struture interne de Ganymède fut un peu mieux aratérisée (Anderson
et al., 1996). Ainsi, e satellite possède une struture diéreniée, divisée en trois ouhes.
Composé environ de 60% de siliates, et de 40% de glae d'eau, Ganymede possède un noyau
de siliates ave une proportion non dénie de fer et de soufre de dimension ompris entre
400 et 1300 km, entouré par un manteau de siliate, lui même entouré par une oquille de glae
d'eau d'une épaisseur de 800 km. Ganymède semble avoir toujours aujourd'hui une forte ativité
géologique. Galileo permit également de mettre en évidene la présene d'un hamp magnétique
propre à Ganymède, noyé dans la magnétosphère de Jupiter.
Il y a depuis peu un regain d'intérêt en e qui onerne l'étude de e satellite. En eet, Ganymède
est un des prinipaux objetifs sientiques de la future mission spatiale JUpiter ICy moon
Explorer (JUICE)
1
, atuellement à l'étude à l'ESA. Dans un adre plus général, ette mission
a pour but de lever le voile sur la possibilité de l'émergene de la vie, ou tout simplement
sur la possibilité de mondes habitables autour de géantes gazeuses. La sonde Jupiter Ganymede
Orbiter (JGO) aura pour but l'étude de Ganymède (et de Callisto). L'intérêt sientique dépasse
de loin le adre de notre propre système solaire, depuis les déouvertes toujours plus nombreuses
de géantes gazeuses autour d'autres étoiles que le Soleil. Les prinipaux objetifs sientiques
sont essentiellement la aratérisation des oéans sous la surfae ainsi que la surfae elle-même,
mais également la aratérisation des atmosphères.
Le travail développé dans les parties suivantes se onentre essentiellement sur la partie atmo-
sphérique de Ganymède. Dans le adre de la préparation d'une telle mission, une pré-étude de
l'atmosphère de Ganymède est une étape néessaire an de ontraindre les performanes des
instruments en onséquene. Avant de ontinuer plus loin, nous allons brièvement introduire
dans la partie suivante l'atmosphère de Ganymède.
6.2 L'atmosphère de Ganymède
Suite à l'observation d'une oultation stellaire, Carlson et al. (1973) mettent en évidene
la présene d'une atmosphère sur Ganymède. Toutefois, sa omposition reste trop mal dénie.
Les premières mesures in-situ de la sonde Voyager 2, ave l'instrument UltraViolet Siene
(UVS), et un peu plus tard ave Galileo (observation de la raie solaire Lyman α diusée par les
atomes d'hydrogène), onrment en eet la présene d'une ne atmosphère, plus préisément
une exosphère d'hydrogène (Barth et al., 1997). Hall et al. (1998) mettent également en évidene
la présene d'oxygène atomique et moléulaire en utilisant le télesope spatial Hubble (HST).
1. La mission JUICE reprend la partie ESA du projet Europa Jupiter System Mission (EJSM), qui était
onjointement étudié par la NASA et l'ESA. Depuis avril 2011, la NASA a abandonné l'étude de la sonde Jupiter
Europa Orbiter (JGO), destinée à étudier le satellite Europe.
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Feldman et al. (2000) onrment e résultat en observant des aurores aux ples magnétiques du
satellite dans les raies de l'O I à 135.6 nm et à 130.4 nm, omme le montre la gure 6.1.
Figure 6.1. Émissions de l'O I à 135.6 nm sur Ganymède, image tirée de Feldman et al. (2000). La
struture des émissions ressemblent fortement aux aurores observés sur Terre.
La préipitation d'életrons, guidée par les lignes de hamp magnétique, provoquent des ollisions
ave l'oxygène atomique et moléulaire. Les proessus suivants sont onsidérés :{
O2 + e
− → e− +O +O∗
O + e− → e− +O∗
(6.1)
ave O∗ représentent un atome d'oxygène exité qui émet par la suite un photon. Un troisième
proessus, tout aussi important, est la diusion résonante de la raie solaire O I à 130.4 nm. Ces
proessus ontribuent à des émissions dans l'ultraviolet, e qui forme les aurores sur Ganymède.
Pour nir, ertains travaux ont également mis en évidene des émissions de la raie rouge de
l'oxygène (à 630 nm) près des ples, onrmant une nouvelle fois la présene d'oxygène (Brown
& Bouhez, 1999).
L'origine de l'atmosphère de Ganymède (que nous onsidérons omme hypothèse dans e qui
suit omme une exosphère), est bien onnue aujourd'hui. La gravité de Ganymède étant très
faible, l'atmosphère s'éhappe ontinuellement. Il faut un réservoir inni an d'alimenter l'at-
mosphère. La surfae, majoritairement reouverte de glae d'eau, joue e rle. On distinguera
par la suite deux régions à ause de leur température de surfae. A l'équateur, où la température
peut atteindre 150 K, le ux életromagnétique solaire est la soure prinipale des partiules
atmosphériques puisqu'il permet la sublimation de la glae d'eau, e qui résulte en une atmo-
sphère dominée par H2O et H2. Aux ples, la température est d'environ 80 K e qui ne permet
pas la sublimation de l'eau. La prinipale soure des partiules atmosphériques est l'érosion de la
surfae par des ions lourds, omme S
n+
et O
n+
, mais également par H
+
, d'une énergie omprise
entre 10 keV et 40 MeV, mesurée par l'instrument Energeti Partile Detetor (EDP) à bord de
Galileo (Paranias et al., 1999). Ces ions sont guidés par le hamp magnétique de Ganymède.
Il n'y a pas d'érosion de la surfae à l'équateur à priori.
En utilisant les données in-situ de Galileo, Eviatar et al. (2001) proposent un premier modèle
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d'ionosphère pour Ganymède. A partir de mesures de densité életronique loale, les auteurs
proposent un modèle himique en résolvant les équations d'équilibre loale. Leurs résultats
prédisent que Ganymède possède une ouronne d'ions d'oxygène moléulaire au ple, et une
d'ions d'oxygène atomique pour les basses latitudes. Toutefois, ils ne onsidèrent pas du tout la
présene de vapeur d'eau dans leur modèles.
Enn, Maroni (2007) a proposé un modèle 2-D inétique et himique en onsidérant ette fois-i
aussi bien la présene d'eau que d'oxygène. Les soures de l'atmosphère sont, omme préisé
préédemment, la sublimation et la pulvérisation de la surfae. La gure 6.2 présente les deux
prols d'atmosphère que nous utiliserons dans la suite de e travail : un prol pour haque
type de région, un polaire et l'autre équatorial. Les diérentes espèes onsidérées par la suite
sont H2O, OH, O2, H2, O et H. D'autres espèes telles que O3 et CO2 (probablement piégés
dans le régolithe de surfae (Johnson & Jesser, 1997)), ont également été détetées, (Noll et al.,
1996; Hibbitts et al., 2003), mais à des niveaux de onentration relativement faibles qui ne vont
pas aeter de façon signiative la struture et la dynamique du modèle d'atmosphère. Nous
négligeons es espèes dans e qui suit.
Figure 6.2. Prols de onentration radiale pour les espèes onsidérées dans le modèle de Maroni
(2007). La région équatoriale est représentée à gauhe, la région polaire à droite.
6.3 Impat du ux UV sur l'atmosphère de Ganymède
6.3.1 Hypothèse de travail
L'atmosphère de Ganymède étant partiulièrement ténue, on peut la onsidérer omme non
ollisionnelle, notamment pour les ollisions neutres-neutres et életrons thermiques-neutres.
Cei est une hypothèse extrêmement importante ar la modélisation de l'impat du ux UV
est grandement simpliée. En eet, les photons solaires UV
2
sont prinipalement absorbés
par l'atmosphère à travers diérentes proessus tels que l'ionisation, la dissoiation, l'ionisation
dissoiative et l'exitation. Les életrons issus de l'ionisation (i.e. les photoéletrons) peuvent être
a priori susamment énergétiques pour interagir à leur tour ave les atomes, moléules et ions.
Les photoéletrons subissent des ollisions, soit de manière élastique (déexion angulaire) soit
de manière inélastique (aompagnées d'un hangement d'énergie et de diretion). En fontion
2. on onsidère ii toutes les bandes d'énergie de l'UV sauf le NUV
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de l'énergie initiale, on onsidère soit des proessus d'ionisation soit des proessus d'exitation.
Perdant ainsi leur énergie, les életrons se thermalisent petit à petit pour se noyer dans le fond
d'életrons déjà présent dans la haute atmosphère.
Dans le as de planètes dont les atmosphères sont beauoup plus denses, les produtions dues
aux életrons seondaires peuvent atteindre 15% de la prodution primaire à ertaines altitudes
(Lilensten et al., 1989). Un pi d'ionisation est également observé, pour lequel le ux UV est
presque totalement absorbé. Pour une altitude supérieure à e pi (souvent dans l'exosphère), le
rapport entre produtions seondaires et primaires est globalement onstant de l'ordre de 10%
dans le as de Mars par exemple (Niholson et al., 2009). L'atmosphère de Ganymède (environ
10
9
m
−3
à la surfae) est très omparable à l'exosphère de Mars (ave un maximum de 10
8
m
−3
à l'exobase). Nous nous attendons dans e as à e que les photoprodutions seondaires
jouent un rle mineure, environ 10% de la photoprodution primaire. Cela justie de ne pas
prendre en ompte par la suite les eets des photoeletrons sur l'atmosphère de Ganymède.
Préisons que le travail développé dans ette partie ne peut s'appliquer qu'aux planètes dont
l'atmosphère est très peu dense, omparable à une exosphère.
Nous souhaitons dans e travail uniquement modéliser l'impat du ux UV sur l'atmosphère de
Ganymède. Toutefois, nous sommes onsients que le forçage solaire n'est évidemment pas le
seul forçage extérieur. An de pouvoir réaliser une étude omplète de la réponse de l'atmosphère
de Ganymède, il faudrait également onsidérer les préipitations d'életrons et d'ions provenant
de la magnétosphère de Jupiter et du tore de plasma de Io. Cela dépasse le adre de ette
étude. En eet, la modélisation d'interation entre les photoéletrons et les életrons préipités
ave leur environnement est d'une toute autre nature que elle de l'absorption du ux UV.
Elle néessite en eet de tenir ompte du phénomène de transport inétique des életrons, en
utilisant l'équation de Boltzmann, avant de pouvoir aluler la prodution pour haque espèe
donnée. Une piste à suivre serait d'adapter pour Ganymède les odes informatiques de la famille
TRANS* permettant de tenir ompte des es phénomènes pour de nombreuses planètes telles
que la Terre (Lilensten & Blelly, 2002), Mars (Witasse et al., 2002, 2003; Simon et al., 2009),
Venus (Grono et al., 2008), Titan (Lilensten et al., 2005a,b; Grono et al., 2009a,b) et enn
Jupiter (Menager et al., 2010).
Un autre apport à ette étude serait d'inlure un modèle de himie atmosphérique pour prendre
omplètement en ompte l'impat du ux UV et des életrons (préipités ou non) sur la pro-
dution des diérentes espèes. Enn, une attention toute partiulière devrait être portée sur
les interations entre l'atmosphère et la surfae.
6.3.2 Modélisation de la réponse de l'atmosphère au ux UV
6.3.2.1 Prinipe de la modélisation
Nous nous intéressons uniquement à l'absorption du ux UV par l'atmosphère. Cela se
traduit par la loi de Beer-Lambert omme nous l'avons vu au hapitre 1. Rappelons brièvement
que pour une longueur d'onde donnée λ, et une altitude z, on peut exprimer le ux F(λ,z) tel
que
F (λ, z) = F∞(λ)e
−τ(z)
(6.2)
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où F∞(λ) est le ux solaire à l'entrée de l'atmosphère. Nous utilisons omme ux d'entrée
l'irradiane solaire
3
, ouplée ave un modèle de dilution pour estimer le ux solaire reçu par
le système jovien (Jupiter se trouvant à 5.2 UA du Soleil, il sut de diviser l'irradiane par
(5.2)
2
). Dans un premier temps, nous utiliserons un spetre omposite, utilisant le ux me-
suré par XPS/SORCE entre 1 et 27 nm, par TIMED/SEE entre 27 et 115 nm, et enn par
SORCE/SOLSTICE pour les plus hautes longueurs d'onde.
Le nombre sans dimension, τ , est la profondeur optique ; toute la physique du proessus d'ab-
sorption du ux UV est ontenue dans e paramètre. Par rapport à la dénition proposée au
hapitre 1, nous ajoutons ii la fontion de Chapman, qui permet de projeter la ligne de visée
ds par rapport aux oordonnées artésiennes dz.
τ(z, λ) =
∑
k
σk(λ)
∫
∞
z
nk(z
′) Chap(χ)dz′ (6.3)
où σk, exprimé en m2, sont les setions eaes totales de photoabsorption de haque espèe
indexée k onsidérée dans l'atmosphère de Ganymède. nk(z), exprimé en m
−3
, représente la
onentration distribuée en altitude de haque espèe k. χ orrespond à l'angle solaire zénithal,
(i.e. 0
◦
à l'équateur, 82
◦
pour une région polaire). Nous pouvons onfondre ii l'angle solaire
zénithale, χ ave la latitude ar nous onsidérerons uniquement des observations à midi. La
fontion de Chapman, Chap(χ) permet de déterminer la hauteur d'atmosphère traversée par le
rayon lumineux avant d'atteindre le sol en fontion de l'angle solaire zénithal, omme illustré
par la gure 6.3. Pour des angles inférieurs à 60
◦
, ette fontion peut se réduire à
1
cos(χ) .
χ  = 82° 1
2
3
4
5
F∞
Figure 6.3. Shéma des diérents as onsidérés. Les lignes rouges représentent les lignes de visée à
travers l'atmosphère de Ganymède
Toujours dans le ontexte de préparation de la mission JUICE, on se plae dans la position
d'un satellite observant l'atmosphère de l'extérieur, et non omme un observateur se situant
au sol. En toute rigueur, on devrait également multiplier l'intégrale par sin(φ(h)) où φ(h) est
l'angle d'entrée du rayon lumineux par rapport au modèle sphérique d'atmosphère. Cet angle φ
dépend en prinipe de la hauteur par rapport au sol. En pratique, la orretion apportée par e
3. par dénition le ux solaire à une unité astronomique.
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paramètre est faible, si bien que nous pouvons le négliger.
Le ux F(λ,z) ainsi alulé, nous pouvons aluler les taux de prodution de toutes les espèes
(k) dans diérents états donnés (a), déjà évoqué au hapitre 1 par l'équation 1.9. En fontion des
setions eaes appropriés σka , je rappelle ii que le taux de prodution d'une espèe dans l'état
(a) est déni, dans le as d'une atmosphère optiquement mine (don sans transfert radiatif),
omme
P ak (z) =
∫
λ
nk(z)σ
k
a(λ)F (λ, z)dλ (6.4)
Notre approhe est assez diérente des travaux proposés par Eviatar et al. (2001). Nous alulons
ii la prodution des ions et des états exités dues à l'absorption du ux solaire pour retrouver
les émissions atmosphériques à partir des modèles de Maroni (2007), pour ensuite omparer la
densité életronique ainsi alulée aux données de Galileo.
6.3.2.2 Setions eaes
Dans le as de l'impat du ux UV seul, nous devons avoir aès aux setions eaes
de photoabsorption totale pour haque espèe pour évaluer en premier lieu le ux F(λ,z) à
travers l'atmosphère de Ganymède. Le tableau 6.i résume les données des setions eaes
totales d'absorption utilisées. Les inertitudes sur les données des setions eaes peuvent
toutefois être très importantes (elles peuvent atteindre plus de 100% pour ertaines espèes).
De plus, pour ertaines espèes, il existe plusieurs base de données. Il est don important de
mentionner ii quelles setions eaes ont été utilisées dans e travail an d'en assurer une
possible reprodutibilité.
En plus de onsidérer les réations de premières ionisations et d'exitations des atomes, nous de-
vons prendre en ompte les réations d'ionisation dissoiative ainsi que d'exitation dissoiative
des moléules.
Table 6.i. Référenes pour les setions eaes des diérentes espèes onsidérées dans e travail.
Espèes Référenes
H2O Wu & Chen (1993); Tan et al. (1978)
AMOP database
4
pour E ≤ 75 eV
O2, O Avakyan et al. (1998) pour E ≥ 75 eV
Lee et al. (1977)
OH van Dishoek & Dalgarno (1984); Huebner et al. (1992)
H2, H Menager et al. (2010)
Pour aluler le taux de prodution d'une espèe dans un état donné (équation 6.4), nous devons
avoir aès aux setions eaes de photoionisation et de photoexitation de haque espèe. Les
multiples référenes du tableau 6.i fournissent la plupart du temps les setions eaes spéi-
ques pour un état donné. Si tel n'est pas le as, il faut herher les rapports d'embranhements
pour une espèe lle donnée. Par exemple, l'ionisation de l'espèe majoritaire à l'équateur du
oté jour, H2O, peut donner de nombreux photofragments omme H2O
+
, OH
+
, H
+
et O
+
.
4. http ://amop.spae.swri.edu/
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Nous utilisons ii les rapports de prodution d'espèe ionisée proposé par Tan et al. (1978),
n'ayant pas de données de setions eaes spéiques. Le tableau 6.ii résume tous les états
pour haque espèe onsidèrée dans ette étude (appelés familièrement "espèes lles"). Nous
avons déjà détaillé au hapitre 1 les proessus de photodissoiation pour l'oxygène moléulaire.
Notons que seules les premières ionisations sont onsidérés ii.
En e qui onerne la prodution de l'état O(
1
S) via la photodissoiation de l'eau, trop peu de
données ables de setions eaes spéiques sont disponibles. Deux hypothèses sont aujour-
d'hui avanées quant au taux de prodution de ette espèe lle à partir de l'eau. Liu et al.
(2007) onsidèrent que la photodissoiation de l'eau ne produit pas l'état O(
1
S) mais résulte
plutt d'impat életronique ave les espèes CO et CO2 ou de la photodissoiation de l'oxygène
moléulaire. Ils utilisent par ailleurs le rapport entre la raie verte (issue de la désexitation de
l'état O(
1
S)) et la raie rouge (issue de la désexitation de l'état O(
1
D)) omme un traeur de
la présene de CO/CO2. Cohran (2008) onsidère en revanhe que la raie verte est bien issue
de la photodissoiation de l'eau en s'appuyant sur des études d'atmosphères ométaires. Par la
suite, nous resterons très prudent quant à l'interprétation de la raie verte dans le as où l'eau
est l'espèe prédominante, i.e. dans la région équatoriale.
Table 6.ii. Espèes lles en fontion de leurs parents respetifs onsidérées dans ette étude.
Espèes Parents Espèes Filles
H2O
+
, OH
+
, H
+
et O
+
H2O OH(X
2Π), OH(A2Σ+), O(3P)
O(
1
D), O(
1
S), H2, H(n=1), H(n=2)
O2 O
+
2 , O
+
, O(
3
P), O(
1
D), O(
1
S)
O O
+
OH OH
+
, O(
3
P), O(
1
D), O(
1
S), H(n=1)
H2 H
+
2 , H
+
, H(n=1)
H H
+
6.3.3 Géométrie du problème
La gure 6.3 présente les inq diérents as que nous allons onsidérer dans ette étude.
Dans haque as, la ligne rouge représente la ligne de visée.
• Les deux premiers as, 1 et 2, ave une vue au nadir pour les latitudes à 0◦ et 82◦. Dans le
as 2, haque point sur ette ligne de visée orrespond à un alul d'absorption diérent,
puisque le ux inident n'est pas le long de ette ligne de visée.
• Le as 3, où le satellite observe la ligne de visée parallèle au as 1, mais pour la latitude
à 82
◦
.
• Les as 4 et 5 orrespondent à une ligne de visée sur le limbe de la planète. On dénit
ii l'origine de ette ligne de visée au point où l'altitude (i.e. la distane à la surfae de
Ganymède) est minimale, 10 km pour le as 4 et 263 km pour le as 5. Ainsi, dans le as
4, la limite de notre grille de alul sur la ligne de visée, le plus prohe du satellite, est à +
2500 km (+ 2100 km dans le as 5), et par onséquent - 2500 km (respetivement - 2100
km) pour le point d'atmosphère le plus éloigné. Le as 4 a été hoisi an de maximiser
le hemin optique, tandis que le as 5 orrespond au passage du satellite Galileo en 1996,
détaillé un peu plus tard.
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6.3.4 Photoionisation
Nous présentons premièrement les résultats de la photoionisation. Nous rappelons ii que la
ontribution des photoéletrons n'est pas prise en ompte et que seules les espèes de premières
ionisations sont onsidérées. Ainsi, le taux de prodution életronique sera égal à la somme des
produtions des espèes ionisées.
6.3.4.1 Cas 1 et 2
La gure 6.4 présente les résultats de la photoionisation dans les as 1 et 2. Toutes les espèes
ionisées en fontion de l'espèe "parent" y sont représentées. Avant de ontinuer plus loin sur
des interprétations quantitatives, on peut déjà remarquer dans le as de la région équatoriale
que les photofragments tels que OH
+
et O
+
ne proviennent pas des espèes parents (OH et O)
mais bien de l'ionisation dissoiative de l'eau, H2O. En revanhe, pour la région polaire, les ions
prédominants (H
+
2 et O
+
2 ) proviennent bien de leurs espèes parents. Par la suite, on présentera
le taux de prodution de haque espèe d'ions, sans onsidérer leurs espèes parents respetives
an d'alléger les gures.
Figure 6.4. Taux de prodution des espèes ionisées dans les as 1 (à gauhe), et 2 (à droite). Les
espèes entre parenthèses sont les espèes parents.
La gure 6.5 reprend les résultats de la gure 6.4 sans onsidérer les espèes parents. Notons
également l'absene d'un pi de prodution ionique : ela signie que le ux UV solaire est
loin d'être totalement absorbé par l'atmosphère de Ganymède. Dans le as 1, elui de la région
équatoriale, l'absorption est maximale pour les longueurs d'onde autour de 70 nm, ave un peu
moins de 8% de ux absorbé au sol. Dans le as 2, le ux arrivant au sol a parouru une distane
plus grande que dans le as 1. En eet, le ux arrivant au sol dans le as 2 parourt le même
hemin optique que dans le as 3 (soit environ 2150 km). L'absorption est plus importante,
ave un maximum d'un peu plus de 9.5% au sol pour les longueurs d'onde autour de 70 nm.
Contrairement au as 1, une autre bande d'absorption attribué à la présene d'O2 est lairement
visible, ave un maximum d'absorption de 4% autour de 150 nm. Nous verrons par la suite que
es résultats sont plus signiatifs dans le as 4.
Dans les as 1 et 2, la prodution est maximale au sol. Dans le as 1, le taux de prodution
d'életrons est d'environ 9 m
−3
s
−1
ave omme ion dominant H2O
+
. Dans le as 2, le taux de
prodution peut atteindre au sol 6 m
−3
s
−1
, l'ion prédominant étant O
+
2 .
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Figure 6.5. Même gure que la gure 6.4, sans onsidération des espèes parents.
Comme le ux arrivant au sol reste très important, l'eet de l'albédo doit être pris en ompte. La
surfae rééhissant tout ou une partie du ux UV, la proportion d'absorption est diretement
liée à la nature géologique de la surfae. Comme nous l'avons vu préédemment, la surfae de
Ganymède est reouverte de glae. Or l'albédo de la glae d'eau pure peut atteindre près de 50%
dans la bande spetrale FUV (Hapke et al., 1981). Toutefois, omme la surfae de Ganymède est
très sombre, elle est ertainement omposée d'un mélange de débris et de matériaux organiques
ave de l'eau. L'albédo d'un tel mélange est a priori de loin inférieur à 50%. Hall et al. (1998)
ont mesuré l'albédo pour la raie du C II (à 133.5 nm), autour de 3%. Pour les longueurs d'onde
inférieures, nous pouvons raisonablement penser que le sol, onstitué par quelques matériaux
organiques va omplétement absorber le ux EUV. Toutefois, nous avons eetué quelques
simulations en prenant en ompte l'eet d'un albédo pour la région équatoriale (as 1) ave 3% du
ux rééhi, pour toutes les longueurs d'ondes onsidérées. Les produtions sont augmentées de
près de 3% prohe du sol. En haut de l'atmosphère, ette augmentation se réduit à environ 2.6%.
Cet eet doit être moins important dans tous les autres as, puisque la surfae rééhissante
n'y est plus perpendiulaire au ux inident. Nous pouvons don négliger par la suite et eet.
6.3.4.2 Cas 3, 4 et 5
Dans es trois as, nous onsidérons une atmosphère neutre polaire (omme dans le as 2)
projetée sur la ligne de visée : pour haque point sur ette ligne de visée, l'altitude par rapport
à la surfae de Ganymède est realulée, et la omposition orrete d'atmosphère en est déduite.
Préisons tout de même que le as 3 représente un as d'éole. En eet, l'abisse sur la ligne de
visée pour 2500 km orrespond à un angle d'entrée de 45.6
◦
(orrespondant à un point de latitude
de 45.6
◦
), soit une position entre ple et équateur. L'atmosphère est sans doute un mélange des
deux modèles d'atmosphère. Toutefois, en l'absene d'un modèle d'atmosphère plus omplet, on
se restreint à étudier seulement une atmosphère polaire reprojetée orretement.
Les résultats de la photoionisation sont représentés par la gure 6.6. On peut noter déjà une
nette diérene entre les as 2 et 3 : 'est l'eet de la reprojetion de l'atmosphère. La prodution
au sol est en revanhe identique puisque le alul pour e point spéique est le même.
Les prols sont diérents lorsque nous regardons au limbe de la planète (as 4 et 5) : le taux
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Figure 6.6. Taux de prodution dans les as 3 (en haut à gauhe), 4 (en haut à droite) et 5 (bas). Les
deux axes vertiaux représentent l'absisse sur la ligne de visée (à gauhe) et l'altitude
par rapport au sol (à droite).
de prodution est maximal là où l'atmosphère est la plus dense (10 km pour le as 4, 263 km
pour le as 5). Par soui de larté, nous avons ajouté omme seond axe vertial l'altitude
du point (i.e. par rapport à la surfae), entre 0 et 1000 km sur la ligne de visée onsidéré
entre -2500 et +2500 km pour le as 4 (-2100 et +2100 km pour le as 5). Notons que es
prols sont quasi-symétriques, e qui signie une nouvelle fois que le ux n'est pas totalement
absorbé par l'atmosphère de Ganymède. La gure 6.7 représente la diérene en pourentage
entre le ux sortant au point -2500 km et le ux entrant (à +2500 km), i.e. le ux solaire non
absorbé. L'absorption est maximale entre 60 et 80 nm, ave une valeur maximale d'environ
25%. Le seond pi d'absorption attribué à la présene de l'oxygène moléulaire (prinipalement
du à des proessus d'exitation omme on le verra par la suite), déjà évoqué dans le as 3, se
situe autour de 150 nm ave une valeur maximale d'environ 13%. Dans le as 5, l'absorption
est maximale autour de 70 nm, attribuée ii à la présene d'hydrogène moléulaire en haute
altitude. Toutefois, la valeur maximale d'absorption est de l'ordre de 0.8%, l'atmosphère est si
ténue à haute altitude que le prol de prodution est quasi plat.
6.3.4.3 Comparaisons ave les mesures de Galileo
Le satellite Galileo réalisa en juin 1996 deux passages polaires. Le as 4 ressemble fortement
à l'un des deux passages, ave une approhe au plus près de la planète à une altitude d'environ
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Figure 6.7. Absorption du ux dans le as 4 entre le point d'entrée (+2500 km, i.e. le ux solaire) et
le point de sortie (-2500 km).
260 km. Lors de es passages, l'instrument Plasma Wave Siene (PWS) (Gurnett et al., 1996)
a mesuré la densité életronique le long de son orbite. PWS mesure en réalité la fréquene
plasma, qui est proportionnelle au premier ordre à la raine arrée de la densité életronique.
La population életronique est en réalité un mélange d'une population dominante d'életrons
thermalisés et d'une population minoritaire d'életrons suprathermiques. L'instrument PWS
donne en faire une bonne estimation de la population des életrons thermiques. La gure 6.8
présente les résultats de es mesures. On peut y voir que Galileo mesure une densité életronique
d'environ 200 m
−3
pour une altitude h = 260 km (i.e. RG = 1.1).
Figure 6.8. Densité életronique mesurée par Galileo lors de ses deux passages au-dessus du ple de
Ganymède. Figure tirée de Eviatar et al. (2001).
An de pouvoir omparer es résultats ave nos simulations, nous utilisons un modèle simple de
himie atmosphérique. Par rapport à la gure 6.6 (as 5), une seule espèe ionisée est présente :
H
+
2 . Le taux de prodution des autres espèes étant négligeable, nous pouvons onsidérer que
seule la réation de première ionisation de l'hydrogène moléulaire H2 est prépondérante. Nous
utilisons la loi de onservation telle que :
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∇(nv) +
δn
δt
= Prodution - Perte (6.5)
Comme nous avons onsidéré deux régions ave des atmosphères et des onentrations dié-
rentes, il est raisonnable de penser qu'il y a sur Ganymède des éhanges permanents entre
le ple et l'équateur. Toutefois, le temps aratéristique de es déplaements d'air doit être
grandement supérieur à elui des réations himiques, si bien que nous pouvons onsidérer en
première approximation que ∇(nv) = 0. En outre omme nous onsidérons une atmosphère à
l'état stationnaire, on peut également érire que
δn
δt
= 0. Ainsi nous onsidérons par la suite
que Prodution = Perte.
Comme réation de perte, nous onsidérons la réation de reombinaison dissoiative suivante :
H+2 + e
− α→ 2H (6.6)
ave omme oeient de réation α = 2.3 10−7 (300/Te)
0.4
m
3
s
−1
, ave Te la température
életronique (Floresu-Mithell & Mithell, 2006). Cette valeur est estimée dans le as où nous
onsidérons tous les états vibrationnels ν de H+2 (ν). Si seul l'état H
+
2 (ν = 0) est onsidéré,
alors le oeient de réation est plus petit d'un fateur 10 environ. Cette réation de reombi-
naison dissoiative est onnue pour être un des prinipaux hemins de reombinaison dans les
ionosphères planétaires (Banks & Kokarts, 1973) ; elle est beauoup plus eae que la simple
reombinaison suivante H
+
2 + e
− → H2. Nous onsidérons que tous les ions H
+
2 se reombinent.
Par suite, nous pouvons érire que :
Perte = α[H+2 ][ne] ≈ α[ne]
2 = Prodution (6.7)
La gure 6.6 (as 5) permet d'obtenir le terme de Prodution : pour une altitude de 263 km, nous
avons estimé omme taux de prodution environ 8.7 10
−3
m
−3
s
−1
. Le modèle atmosphérique
ne fournit pas la température életronique, mais elle des neutres. La température életronique
ne peut être que supérieure ou égale à elle des neutres. Ainsi le modèle prédit une température
pour H2, TH2 ≈ 100 K. Pour une telle valeur, nous obtenons ne = 156 m
−3
. Pour une plus
grande valeur de température, omme Te = 1000 K, nous obtenons plutt ne = 247 m
−3
. Ces
résultats sont en très bon aord ave les mesures de Galileo ne ≈ 200 m
−3
. Si nous prenons
à présent une température életronique de l'ordre de 30000 K, elle utilisée dans le modèle de
Maroni (2007), alors nous obtenons plutt ne = 775 m
−3
, e qui près de quatre fois l'ordre de
grandeur mesuré par l'instrument PWS à bord de Galilo. Il est alors diile de onlure, mais il
semble qu'il existe plusieurs populations d'életrons, don probablement une dont le maximum
en température soit prohe de 1000 K an d'expliquer les mesures de Galileo.
Nous devons toutefois rappeler ii que ni les préipitations életroniques, ni les ionisations seon-
daires n'ont été onsidérées. A priori, les résultats sur la densité életronique sont sous-évalués
si seul l'impat du ux UV sur l'atmosphère de Ganymède a été onsidéré. Nous onsidérons
nos résultats omme une estimation basse du taux de prodution életronique, e qui se vérie
expérimentalement si la température életronique est basse. Notre approhe est dans e as là
validée, e qui nous permet de poursuivre notre étude ave les réations de photoexitation, an
de pouvoir aluler les émissions atmosphériques.
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6.3.5 Photoexitation
Nous proédons de la même manière pour aluler les diérents états d'exitation des espèes
onsidérées (voir tableau 6.ii). Les résultats sont présentés aux gures 6.9 dans les as 1 et
2, et 6.10 dans les as 3, 4 et 5. Nous utilisons de nouveau l'hypothèse que l'atmosphère de
Ganymède est susamment ténue pour onsidérer que toutes les désexitations des espèes se
font par radiation, et non par réations himiques ou bien par ollisions. Pour la même raison,
nous pouvons également négliger tout transfert radiatif, e qui simplie de nouveau grandement
la modélisation. Les émissions atmosphériques sont diretement proportionnelles à l'exitation.
Figure 6.9. Taux de prodution d'états exités pour les as 1 (région équatoriale, à gauhe) et 2 (région
polaire, à droite) .
Nous nous intéressons ii partiulièrement à ertaines transitions :
• L'état O(1D), plus onnu omme la raie rouge de l'oxygène à 630 nm. Cet état est issu
aussi bien de la photodissoiation de l'oxygène moléulaire que de elle de l'eau. Toutefois,
selon Wu & Chen (1993), seule la raie Lyman α peut en prinipe peut photodissoier l'eau
dans un tel état.
• L'état O(1S) peut se désexiter soit vers l'état O(1D) en émettant la raie verte, ou bien
soit vers l'état fondamental O(
3
P) en émettant la raie UV à 297.5 nm. Le rapport de
branhement (obtenu par observations, non théorique) est donné par Slanger et al. (2006),
90% pour la raie verte, et 10% pour la raie UV.
• L'état de première exitation du radial OH, OH(A2Σ+) se désexite vers l'état fonda-
mental OH(X
2Π) produisant un ontinuum d'émission entre 260 et 410 nm (Wu & Chen,
1993).
• Enn, nous pouvons également onsidérer l'émission Lyman α, H(n=2) → H(n=1).
Nous préférons en outre donner ii les émissions en Rayleigh (R)
5
an de s'aranhir de toute
ontrainte instrumentale (Hunten et al., 1956). En eet, ela nous permet de ne pas devoir
onsidérer le hamp de vision d'un hypothétique instrument. Le tableau 6.iii résume les émissions
atmosphériques, intégrées sur la ligne de visée dans haque as. Comme nous onsidérons le
rayonnement issu des désexitations omme isotrope, le résultat de l'intégration est divisé par
4π.
5. 1 Rayleigh = 10
10
photons.m
−2
.s
−1
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Figure 6.10. Taux de prodution d'états exités pour les as 3 (en haut à gauhe), 4 (en haut à droite)
et 5 (en bas).
Un des prinipaux résultats est sans doute l'émission importante de la raie rouge à 630 nm (état
O(
1
D)). Dans le as des vues au nadir, l'intensité peut atteindre environ 30 R pour le as 1 (à
l'équateur), et près de la moitié pour le as 2 (au ple). Alors que la omposition de l'atmosphère
est vraiment diérente, nous obtenons des valeurs relativement prohes. Rappelons que et état
est formé à l'équateur par la photodissoiation de l'eau, tandis qu'au ple 'est elle de l'oxygène
moléulaire. Dans le adre de notre modèle, nous onsidérons que la photodissoiation de l'eau
ne produit pas du tout d'oxygène atomique dans l'état O(
1
S), e qui explique pourquoi et
état est plus abondant au ple qu'à l'équateur alors que 'est l'inverse pour l'état O(
1
D). Ce
résultat reste dépendant des setions eaes utilisées, la prodution de l'état de O(
1
S) par la
photodissoiation de l'eau étant lairement une question ouverte.
En e qui onerne les émissions de la désexitation de OH(A
2Σ+), nous prédisons une valeur
d'environ 140 R. Comme l'eau est une espèe quasi absente des régions polaires, il est normal
de ne s'attendre à rien en terme d'émissions dans tous les autres as.
Si nous pouvons négliger l'albédo pour les longueurs dans l'UV, nous ne pouvons pas en re-
vanhe faire de même pour le visible : ainsi la réetion du sol du ux solaire dans le visible
va ertainement empêher toute observations de es émissions visibles prédites préédemment.
Ainsi, les as 1 et 2, vues au nadir, ne sont ertainement pas propies à l'observation du fait de
es valeurs relativement faibles, indisernables de la réetion visible.
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Table 6.iii. Émissions atmosphériques de quelques transitions életroniques dans haque as des es-
pèes exitées par photodissoiation (en Rayleigh).
Cas OH(A
2Σ+X2Π) O(1D-3P)
(raie rouge)
O(
1
S-
1
D)
(raie verte)
O(
1
S-
3
P)
(297.2 nm)
H(n=2)
1 139.7
29.78
9.2 10
−3
0.6 10
−3
0.36
2 8.10
−3
17.5 0.09 0.01
2.10
−5
3 0.03
101.5 0.51 0.06
8.10
−5
4 0.1
312 1.42 0.36
0
5 0.01
0.07 0 0
0
En revanhe, observer au limbe permet de s'aranhir d'un tel eet. Dans le as 4, ave une
ligne de visée s'élevant de 10 km au dessus du ple de Ganymède, nous pouvons nous attendre à
une émission de la raie rouge d'environ 312 R. Cette valeur serait détetable par des instruments
spatiaux atuels. La limite de détetion des spetromètres utilisés pour les missions martiennes
est de l'ordre de 50 R. A plus haute altitude, le as 5, on ne doit plus observer d'émissions. En
eet, omme la onentration atmosphérique en O2 est réduite de plusieurs ordres de grandeur,
l'émission pour la raie rouge est quasi indétetable (≈ 0.07 R). En e qui onerne la raie Lyman
α, les émissions sont si faibles dans tous les as que nous pouvons négliger tout transfert radiatif
dû à ette émission. En outre il paraît illusoire de vouloir distinguer ette ontribution de la
raie solaire Lyman α diusée par la même atmosphère.
Préisons que es valeurs ainsi prédites onstituent des valeurs basses, ar nous tenons ompte
uniquement de l'impat du ux UV. An d'obtenir des valeurs plus réalistes pour l'émission de
la raie rouge, il faut onsidérer d'autres réations de prodution de l'état O(
1
D), telles que
• Les impats életroniques sur O et O2
• La reombinaison dissoiative de O+2 ave des életrons thermiques, soit la réation sui-
vante O
+
2 + e
− → O∗ + O∗ (ave O∗ = O(3P), O(1D) ou O(1S))
• Si les onentrations de l'espèe CO2 s'avèrent n'être plus négligeables, il serait judiieux
de onsidérer également les réations de ollisions ave CO2 qui peut être des réations de
prodution/perte importante, omme 'est le as pour ertaines atmosphères omme elle
de Mars, ou enore elle de Vénus.
Les ollisions életroniques ne peuvent être inluses dans e travail, mais qu'en est-t-il de la
reombinaison dissoiative de O
+
2 ?
Nous onsidèrons de nouveau l'équation de onservation 6.7. Cette fois-i, nous ne nous intéres-
sons pas au alul de densité életronique mais plutt à la prodution de l'oxygène dans les états
suivants O(
3
P), O(
1
D) et O(
1
S) issue de la reombinaison dissoiative de O
+
2 . Comme Produ-
tion = Perte, nous pouvons érire que [O
+
2 ℄ = 2[O℄. Kella et al. (1997) fournissent les rapport de
branhement pour une telle réation dans le as où O
+
2 est dans l'état de vibration fondamental
(i.e. ν = 0). Les valeurs des rapports pour O(3P), O(1D) et O(1S) sont respetivement 0.86,
1.09 et 0.05.
A partir de la gure 6.6, nous pouvons aluler l'émission des états O(
1
D) et O(
1
S) issue de la
réation préédente. Le tableau 6.iv résume les émissions dans le as 3 et 4, les deux as où il
6.3 Impat du ux UV sur l'atmosphère de Ganymède 153
Table 6.iv. Émissions atmosphériques de transitions életroniques dans les as 3 et 4 pour la seule
réation de reombinaison dissoiative d'O
+
2 (en Rayleigh).
Cas
O(
1
D-
3
P)
(raie rouge)
O(
1
S-
1
D)
(raie verte)
O(
1
S-
3
P)
(297.2 nm)
3
64 2.7
0.3
4
189 7.7
0.9
est judiieux d'observer ave un instrument spatial. Il s'avère que la ontribution est loin d'être
négligeable surtout pour la raie rouge, puisque ela ajoute près de 60% de la valeur prédite
dans le tableau 6.iii. En e qui onerne l'état O(
1
S), 'est même la réation prédominante
puisque nous obtenons des valeurs d'émissions plus importantes que la simple onsidération de
la prodution de et état par photodissoiation de l'oxygène moléulaire. Ces valeurs restent
toutefois trop faibles pour pouvoir les observer ave un instrument spatial.
En revanhe, nous devons préiser que les valeurs du tableau 6.iv sont des valeurs hautes. Tous
les ions O
+
2 ne se reombinent pas forement. Des réations himiques omme elle entre O
+
2
ave H2, dont le oeient de réation n'est pas négligeable, peuvent être également importantes
dans les proessus de perte . Enn, tous les ions ne se reombinent pas tout simplement ar ils
ont potentiellement le temps de s'éhapper dans l'espae. Comme nous nous intéressons ii tout
partiulièrement à l'ordre grandeur des émissions atmosphériques, ela n'a nalement que peu
d'impat sur nos onlusions.
Le modèle numérique développé dans ette étude nous permet de prédire dans les as 3 et 4
des émissions de la raie rouge importantes, respetivement 165.5 R et 500 R. Ces dernières
valeurs onstituent toujours des valeurs seuils, puisque tous les proessus ollisionnels ont été
négligés. Ces résultats mettent toutefois en évidene l'intérêt de proposer un spetromètre dévolu
à la raie rouge ( 630 nm) du fait d'une émission relativement importante pour la mission
JUICE. L'observation des bandes de ontinuum entre 260 nm et 410 nm de l'hydroxyle OH
peut également être intéressante pour ontraindre la onentration atmosphérique de l'eau dans
les régions équatoriales.
Pour ompléter e modèle numérique, il faudrait absolument prendre en ompte la préipitation
életronique dans l'atmosphère de Ganymède. Nous avons déjà mentionné que ela représentait
un tout autre type de modélisation. Cela nous permettrait néanmoins de aluler les émissions
de l'oxygène à 130.4 nm et 135.6 nm. En eet, dans e travail, nous avons onsidéré uniquement
les états de l'oxygène dans la onguration du fondamental(2s
2
2p
4
). Les plus niveaux exités,
5
S et
3
P ave la onguration suivante 2s
2
2p
3
3p
1
, donne le triplet à 130 nm et le doublet
à 135 nm. Le tripet à 130 nm est résonant ave le Soleil, et peut être exiter par impat
életronique. Ce triplet est ertes très important, mais il faudrait onsidérer éventuellement un
ode de transfert radiatif pour modéliser orretement les émissions. Le doublet à 135 nm est
essentiellement exité par les életrons suprathermiques, e qui rappellons une nouvelle fois est
hors du adre de la présente étude. De telles préditions seraient eetivement les bienvenues
an de pouvoir quelques omparaisons ave les observations de Hall et al. (1998). Toutefois,
l'énergie des életrons préipitant devrait être relativement faible : en eet, ave un ux d'une
énergie moyenne d'environ 1 keV, le libre parours moyen des életrons pour les onditions de
Ganymède est d'environ 2500 km à 200 km de la surfae, et de 25 km à la surfae (Rees, 1989).
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Cela nous donne de bonnes indiations omme quoi les életrons de haute énergie ne vont pas
à priori interagir ave l'atmosphère. Mais ela néessite tout de même un ode an d'en nous
assurer. Préisons que omme Ganymède est un orps magnétisé, les eets de la préipitation
életronique seraient éventuellement importants au ple, et non à l'équateur.
6.4 Comparaisons entre diérents modèles d'irradiane
Nous avons utilisé omme ux d'entré F∞, le spetre omposite à partir des missions TIMED
et SORCE. Testons à présent quelques modèles d'irradiane dans l'UV. Cette dernière setion
onstitue l'aboutissement de mon travail de reherhe. Nous allons en eet faire le lien entre
les modèles de reonstrution de l'irradiane dans l'UV à partir des bandes passantes de notre
instrument, présenté en n de hapitre 5, et la modélisation de la réponse de l'atmosphère de
Ganymède à e ux UV solaire.
6.4.1 Le modèle HEUVAC
Nous avons mentionné au hapitre 2 le modèle HEUVAC, développé par Rihards et al.
(2006), qui modélise le ux EUV jusqu'à 105 nm. Ce modèle utilise l'indie radiométrique
F10.7, ainsi que sa valeur moyennée sur 81 jours pour reonstruire l'irradiane dans l'EUV.
Comme e modèle HEUVAC se destine tout partiulièrement à être un paramètre d'entrée à de
nombreux modèles ionosphériques, il est intéressant de omparer les résultats obtenus ave e
modèle ave eux obtenus ave le spetre solaire réellement mesuré. Le ux intégré entre 1 et
105 nm est de plus utilisé omme proxy, nommé E10.7, par le modèle SOLAR 2000, que nous
avons évoqué au hapitre 2.
Nous allons onsidérer deux as, le premier où l'ativité solaire est modérée (F10.7 ≈ 172, le
1er novembre 2004), le seond où l'ativité solaire est faible (F10.7 ≈ 83, le 19 février 2010). La
gure 6.11 présente le spetre solaire pour la bande spetrale entre 1 et 105 nm pour une ativité
solaire modérée, omme modélisé par HEUVAC (en rouge), et omme mesuré par l'instrument
SEE (en noir). Ce dernier sera dénommé dans la suite par le spetre de référene. Les spetres
représentés orrespondent au ux arrivant dans le système jovien, l'irradiane étant divisée par
(5.2)
2
. Notons que la diérene entre les deux spetres est visuellement importante.
Nous onsidérons ii uniquement la prodution életronique, la bande spetrale onsidérée étant
uniquement responsable de la photoionisation. Considérons par exemple le as 3 (hautes alti-
tudes) : nous onsidérons ii une région polaire où les espèes majoritaires sont l'oxygène et
l'hydrogène moléulaire. La gure 6.12 présente les ourbes de prodution életronique dans le
as 3, simulées ave le spetre mesuré par SEE (en bleu) et ave le modèle HEUVAC (en rouge),
pour les deux ativités solaire onsidérées.
Notons d'abord que l'ativité solaire a nalement peu d'inuene sur l'ionosphère de Ganymède.
Au sol, la prodution életronique s'élève à 8.3 m
−3
s
−1
lors d'une ativité modérée, ontre 6
m
−3
s
−1
pour une ativité faible, ave l'utilisation du spetre de référene. Comparons à pré-
sent les résultats obtenus à partir des diérents spetres. Bien que la prodution életronique
soit systématiquement sous évaluée (près de 15% en moyenne pour une ativité faible, environ
10% pour une ativité modérée), les ourbes de produtions sont très prohes. Cela peut pa-
raître surprenant puisque les spetres solaires divergent fortement pour de nombreuses longueurs
d'onde.
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Figure 6.11. Spetre solaire pour le système jovien pour une ativité solaire modérée (F10.7 = 172),
modélisé par HEUVAC en rouge, omme mesuré par l'instrument SEE en noir. Les
spetres ont une résolution de 1 nm.
Figure 6.12. Courbes de prodution életronique obtenues à partir des spetres solaires modélisé par
HEUVAC (en rouge), et omme mesuré par SEE (en bleu), pour des ativités solaires
diérentes (F10.7 =82 en pointillé, F10.7 = 172 en trait plein), dans le as 3.
Une étude de la forme des spetres solaires fournies par HEUVAC peut expliquer es résultats
surprenants. Comme dans le as de la Terre (i.e. Lilensten et al. (2007)), ertaines raies solaires
ontribuent fortement à la prodution életronique. La gure 6.13 présente ainsi la ontribution
à la prodution életronique pour ertaines raies omme le Fe XV (28.4 nm), les raies de l'hélium
He II (30.4 nm) et He I (58.5 nm), la raie de l'oxygène O V (62.5 nm), et enn la raie du arbone
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C III (97.5 nm). Notons que pour haque raie, la ontribution se distingue en deux zones en
fontion de l'altitude par rapport au sol (ordonnée de droite sur la gure 6.13), ave une frontière
prohe de 100 km environ. En-dessous, 'est la photoionisation de l'espèe O2 qui est responsable
de la prodution d'életrons. Pour une altitude supérieure, 'est l'espèe H2. La raie de l'hélium
He II a la plus forte ontribution pour les basses altitudes. Pour les hautes altitudes e sont les
raies He I et O V. Cette diéreniation est à relier aux setions eaes des espèes O2 et H2.
Notons que e ne sont pas les raies les plus énergétiques qui ditent la prodution d'életrons
dans l'atmosphère de Ganymède.
Figure 6.13. Contribution relative pour haque raie spetrale à la prodution életronique totale dans
l'atmosphère de Ganymède, en fontion de l'altitude, dans le as 3.
Remarquons que es inq raies solaires expliquent près de de 20% de la prodution életronique
totale, pour les basses altitudes. Ces raies sont systèmatiquement sur-évaluées par le modèle
HEUVAC (100% pour Fe XV, He II et O V par exemple), e qui impose un surplus de prodution.
Les longueurs d'onde entre 40 et 70 nm, où le désaord pour le niveau absolu entre HEUVAC
et le spetre de référene est le plus fort, représente également environ 20% (sans les raies).
Finalement la ontribution en surplus des inq raies ompense le déit ausé par ette bande
spetrale entre 40 et 70 nm. Cei peut expliquer d'un point de vue numérique pourquoi les
ourbes de prodution sont relativement prohes. La raison n'est pas du tout d'ordre physique,
e qui limite fortement l'utilisation du modèle HEUVAC, qui ne fournit ni une valeur absolue
orrete pour l'irradiane de es raies, ni leur niveau de variabilité. Cei implique également
que le ux integré sur la bande spetrale entre 1 et 105 nm, E10.7, est un mauvais proxy pour
estimer la prodution életronique.
6.4.2 À partir des bandes passantes
Testons à présent les spetres solaires obtenus à partir du jeu de inq bandes passantes
omme proposé en n de hapitre 5, et à partir des deux indies F10.7 et Mg II. Nous prenons
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les spetres obtenus 1300 jours après le dernier jour utilisé pour le alul des oeients, e
qui orrespond à une ativité solaire modérée (F10.7 =172) (voir gure 5.14). La gure 6.14
présente les trois spetres solaires (limités à l'EUV pour ette représentation) : le spetre de
référene (en noir) et eux obtenus à partir des bandes passantes et des indies (respetivement
en vert et en bleu).
Figure 6.14. Spetre solaire pour le système jovien pour une ativité solaire modérée (F10.7 = 172) :
le spetre de référene en noir, et eux obtenus à partir des bandes passantes (en vert)
et à partir des indies (en bleu). Les spetres ont une résolution de 1 nm.
Notons enore une fois que le ontinuum de l'hydrogène entre 60 et 91 nm est très bien reonstruit
ave l'utilisation des bandes passantes, ainsi que les raies haudes du arbone C III (97.5 nm) et
de l'hydrogène Lyman α et β. Notons partiulièrement que les inq raies importantes (voir gure
6.13) pour la prodution életronique pour l'ionosphère de Ganymède sont bien reonstruites.
Dans l'ensemble, la reonstrution est bien dèle au spetre de référene, sauf pour la bande
spetrale entre 40 et 60 nm, où l'irradiane est légèrement surestimée omme nous l'avons
vu préédemment. La reonstrution de l'irradiane à partir des indies est sous estimée pour
l'ensemble du spetre EUV, et tout partiulièrement pour les inq raies importantes.
La gure 6.15 présente les ourbes de prodution életronique, alulées à partir des trois modèles
d'irradiane. Notons pour les basses altitudes que notre modèle d'irradiane à partir des bandes
passantes permet de retrouver assez dèlement la prodution életronique alulée à partir du
spetre de référene. Ave les indies solaires, la prodution d'életrons est sous-estimée, de près
de 13% au sol par exemple ontre 3% dans le as des bandes passantes. Pour les plus hautes
altitudes, les ourbes de prodution obtenues à partir des modèles s'éartent un peu plus de
elle de référene, mais l'aord reste toujours meilleur dans le as des bandes passantes.
6.4.3 Estimation du TEC
La quantité intéressante à déduire de es ourbes de prodution est le ontenu életronique
total intégré le long de la ligne de visée (TEC en anglais), qui est un paramètre apital pour les
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Figure 6.15. Courbes de prodution életronique pour une ativité solaire modérée dans le as 3, al-
ulées à partir des trois modèles d'irradiane : le spetre de référene (en noir), et eux
reonstruits à partir des bandes passantes (en vert), et à partir des indies (en bleu).
Table 6.v. Contenu életronique global le long de la ligne de visée dans le as 3, exprimé en m
−2
,
pour diérents modèles d'irradiane, pour une ativité solaire modérée (F10.7 = 172). La
valeur entre parenthèse indique la préision par rapport au TEC obtenu à partir du spetre
de référene.
Spetre de référene Bande passante Indies HEUVAC
1.057 10
11
1.076 10
11
(+1.8%) 9.98 10
10
(-5.6%) 9.43 10
10
(-11%)
modèles ionosphériques. Le TEC intervient en eet dans l'étude de la transmission des ondes
életromagnétiques à travers l'ionosphère. Nous avons déjà mis en évidene que la ourbe de
prodution életronique se déompose en deux parties. Pour une altitude sur la ligne de visée
inférieures à 500 km (soit une altitude par rapport au sol H ≈ 100 km ), 'est la onentration en
O2 qui gouverne la prodution d'életrons. Pour des altitudes supérieures, 'est la onentration
en H2. Pour aluler le TEC, nous reprenons le prinipe du bilan détaillée, e qui revient dans
le as de notre étude à onsidérer que Perte = Prodution (équation 6.7). Les seules réations
de perte que nous onsidérons ii sont les réations de reombinaison dissoiative déjà évoquées
préédemment. Les oeients de réation pour les deux ions O
+
2 et H
+
2 sont respetivement
αO+2
= 2 10−7 (300/Te)
0.7
m
3
s
−1
et αH+2
= 2.3 10−7 (300/Te)
0.4
m
3
s
−1
(Floresu-Mithell
& Mithell, 2006). Les oeients de réation étant diérents, ela justie de onsidérer deux
régimes dans l'ionosphère de Ganymède. Cela nous permet de aluler la densité életronique
pour haque altitude sur la ligne de visée, et après intégration le long de ette même ligne de
visée, le TEC. Le tableau 6.v présente ainsi le TEC obtenu pour diérents modèles d'irradiane.
Il est très intéressant de omparer les valeurs absolues obtenues pour haque modèle au TEC
obtenu ave le spetre de référene. Il s'avère que notre reonstrution à partir des bandes
passantes ore une meilleure préision, de l'ordre de 2%, ontre 6% ave l'utilisation des indies,
ou enore 11% ave HEUVAC. Notons don que si les ourbes de prodution életronique sont
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relativement prohes (gures 6.12 et 6.15) entre tous les modèles d'irradiane, les valeurs du
TEC obtenues présentent des éarts importants, e qui peut être préjudiiable pour les diérents
modèles ionosphériques.
Il est intéressant de mentionner que 50% du TEC est produit entre 0 et 35 km d'altitude (par
rapport au sol, non sur la ligne de visée). Cette limite se situe dans la zone de prédominane de
l'espèe O2.
6.5 Conlusions
Ce hapitre présente la modélisation de l'impat du ux UV seul sur l'atmosphère de Ga-
nymède. L'atmosphère de e satellite est si peu dense que le milieu est onsidéré omme non
ollisionnel.
Le prinipe du bilan détaillé permet d'élaborer un modèle simple de himie atmosphérique. En
onsidérant que les produtions sont égales aux pertes, nous pouvons ainsi omparer notre mo-
dèle aux quelques observations du satellite Galileo lors des survols des régions atmosphériques
polaires de Ganymède. Comme réations de pertes, nous onsidérons seulement les reombinai-
sons dissoiatives pour les ions O
+
2 et H
+
2 , majoritaires pour es régions polaires. Nos résultats
sont en bon aord ave les observations, sous l'hypothèse d'une température életronique équi-
valente à elles des neutres. Rappelons tout de même que les valeurs de notre modèle ne sont
que des valeurs seuils, nous n'avons pas pris en ompte l'impat des préipitations életroniques
dans l'atmosphère de Ganymède.
Nous alulons ensuite les émissions atmosphériques, pour quelques raies importantes en aéro-
nomie dont la raie rouge à 630 nm. Nos résultats montrent dans les as des régions polaires, pour
une observation au limbe, que l'intensité peut atteindre 500 R, e qui est tout à fait mesurable
ave des instruments orbitaux atuels.
Enn, nous avons fait le lien ave les travaux sur la reonstrution de l'irradiane solaire dans
l'UV. Nous obtenons une meilleure préision sur la valeur du TEC ave l'utilisation de bandes
passantes, de l'ordre de 2% (ontre près de 11% ave le modèle HEUVAC). Nous avions men-
tionné au hapitre d'introdution qu'atteindre 1% de préision sur la valeur du TEC serait
l'idéal pour de nombreux modèles ionosphériques, utilisés notamment pour tous les sytèmes de
navigation. Ave l'utilisation de bandes passantes, nous nous approhons de ette valeur dans
le as de Ganymède, pour la prodution életronique issue de l'impat du ux UV seulement.
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Conlusions générales et perspetives
L'ensemble de e travail de thèse se déompose en deux parties distintes, mais néanmoins
extrêmement liées. La première partie est onsarée à l'étude de la variabilité de l'irradiane
solaire dans l'UV, et sa possible reonstrution à partir de bandes passantes. La seonde par-
tie onsiste en l'étude de l'impat de e ux UV solaire sur une atmosphère planétaire, ave
l'exemple de Ganymède, un satellite de Jupiter. Bien que foalisé sur le rayonnement dans
l'UV, mon travail s'insrit don pleinement dans les relations entre le Soleil et les atmosphères
planétaires, en lien ave de la limatologie de l'espae et la météorologie de l'espae.
La première partie de e travail est onsarée à la aratérisation de la variabilité de l'irradiane
dans l'UV. Le hapitre 2 met en évidene la diulté de mesurer toute ette bande spetrale,
notamment sur le long terme. Pour palier es problèmes, il existe de nombreux modèles d'irra-
diane, à la fois pour l'EUV, le FUV et le MUV. Tous es modèles, aussi bien empiriques que
semi-empiriques, sont prinipalement basés sur l'idée que la variabilité dans l'UV est liée aux
variations des hamps magnétiques en surfae du Soleil. Les omparaisons les plus réentes de
es modèles ave les données des diérents instruments dévolus à l'observation de l'irradiane
dans l'UV, mettent en évidene des désaords, et notamment lors du dernier minimum d'ati-
vité solaire. Une mesure direte du ux UV, ne serait-e que par le biais de bandes passantes,
est don inontournable. Or, à ause du rle struturant du hamp magnétique, la variabilité
de l'irradiane est très ohérente, hormis pendant les éruptions. J'explore ainsi dans e travail
de thèse la possibilité de reonstruire l'irradiane solaire à partir des observations de bandes
passantes, pour des éhelles de temps de l'ordre du jour et davantage. Je me onentre ii sur
l'intervalle entre 27 et 280 nm en raison des ontraintes d'observation. Cette gamme ouvre
la majeure partie de l'EUV, qui est importante pour la spéiation de l'ionosphère et de la
thermosphère, ainsi que le FUV et le MUV, qui sont ruiaux pour la aratérisation de la
mésosphère et de la stratosphère terrestres.
La première étape de e travail onsiste à identier les régions spetrales qui partagent la même
variabilité. La ohérene spetrale de la variabilité de l'irradiane solaire spetrale justie une
approhe statistique. Utilisant près de six années de données, j'utilise une méthode de dé-
omposition, omme la méthode de déomposition de valeurs singulières (SVD), en projetant
l'irradiane I(λ, t) sur diérents modes spetraux et temporels, f(λ) et g(t). Cette approhe
est don empirique, et l'interprétation physique des modes est purement dédutive. La méthode
de déomposition n'impose auune ontrainte physique sur les modes, seul le prinipe d'ortho-
gonalité entre les modes est imposé. Le hapitre 3 est onsaré à l'étude des diérents modes,
ave l'aide d'outils de représentation graphique, an de mettre en évidene la physique qui y est
ontenue. D'une manière qualitative, ertains résultats bien onnus à propos de l'irradiane sont
retrouvés par es méthodes statistiques. Diérentes régions spetrales, présentant une variabilité
ommune, sont alors bien mises en évidene. L'analyse statistique montre de plus qu'il faut peu
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de modes (typiquement 2-3 modes) pour dérire l'essentiel de l'information physique ontenue
dans les données. Cei est lairement la signature de la forte ohérene spetrale. Ces méthodes
statistiques mettent en évidene toutes les faettes de la variabilité d'irradiane dans l'UV.
Le hapitre 4 onsidère ensuite la possibilité de reonstruire l'irradiane spetrale dans l'UV à
partir d'une ombinaison linéaire des bandes passantes. L'utilisation de bandes tives permet
dans un premier temps de xer le adre, et surtout de dénir une stratégie dans le hoix des
bandes passantes, elles qui sont redondantes étant éliminées. Je mets ainsi en évidene qu'il n'est
pas néessaire de ouvrir tout le spetre pour aratériser l'irradiane. Seules quelques bandes
passantes susent, dénies à partir de notre approhe empirique. Dans un seond temps, je
teste la reonstrution ave des bandes passantes réelles, omme elles des radiomètres LYRA
et PREMOS, an de nous imposer des ontraintes instrumentales fortes, notamment en matière
de réjetion du ux hors de l'intervalle spetral observé. J'ai déni une stratégie qui permet
rapidement de mettre hors-jeu ertaines bandes passantes, jugées trop redondantes en matière
d'information sur la variabilité. En utilisant quatre bandes passantes, trois de LYRA et une de
PREMOS, je reonstruis l'ensemble de l'UV, ave une erreur relative de l'ordre 30% en moyenne
pour l'EUV, et 20% pour les bandes du FUV et du MUV. Seulement, ertaines raies dans l'EUV,
importantes pour la aratérisation de l'ionosphère omme la raie du C III (97.5 nm) ou bien
la raie de Lyman β (102.5 nm), sont mal reproduites à la fois sur le ourt et le long terme. Cela
met en lumière qu'il nous manque des faettes de la variabilité.
Les données des instruments LYRA et EUVS peuvent enn être utilisées pour reonstruire
l'irradiane spetrale solaire pour l'EUV. La variabilité ainsi que le niveau absolu de l'irradiane
sont bien mieux reonstruits à partir des bandes passantes qu'à partir des indies solaires.
L'exploitation des données des autres anaux de LYRA (Herzberg et Lyman α), ainsi que elles
des anaux de PREMOS dans le MUV, est la prohaine étape, importante de notre projet, pour
aratériser l'irradiane pour le FUV et MUV. Auune mission n'étant prévue pour remplaer
les instruments SOLSTICE et SIM dans un futur prohe, la méthode développée dans ette thèse
pourra ertainement être utilisée an d'estimer l'irradiane solaire spetrale dans le FUV et le
MUV, en attendant que d'autres instruments, si possible observant l'ensemble du spetre UV,
ne prennent la relève. Il sera également intéressant de travailler ave les données d'irradiane
des autres anaux de PREMOS dans le visible, pour éventuellement étendre notre approhe à
d'autres bandes spetrales.
Le hapitre 5 est une étude prospetive. Après avoir mis en évidene les dés tehnologiques
qu'il faut surmonter, je propose un onept instrumental original. La dégradation des apteurs
UV, notamment en raison de la ontamination des ltres, reste un problème entier. Le manque
important d'études de es phénomènes est un frein au développement des futurs radiomètres
spatiaux. Le suès des missions sur le long terme utilisant des radiomètres passe don par une
aratérisation poussée de es phénomènes de dégradation. La lé de voûte de notre approhe
réside dans l'information à propos de la variabilité que nous donne les bandes passantes. La
onnaissane de l'évolution de la réponse spetrale des bandes passantes, notamment sur le long
terme, est une donnée apitale.
Je propose par la suite une arhiteture ave des matériaux à grands gaps pour les déteteurs
UV, sans utiliser de ltres, pour limiter les eets de dégradation. De tels matériaux doivent en
revanhe faire leurs preuves sur le long terme. L'instrument LYRA permettra d'apporter dans le
futur quelques éléments de réponses. Je propose ainsi une ombinaison de inq bandes passantes,
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dont l'intervalle spetral est très large pour ertaines, réparties sur l'ensemble du spetre UV.
Cette ombinaison assure une très bonne reonstrution à la fois pour les petites et les grandes
éhelles de temps et tout partiulièrement pour les longueurs d'onde importantes d'un point
de vue de l'aéronomie. Ce dernier exemple montre à quel point la stratégie mise en plae à
partir d'une analyse statistique est un outil performant, voire inontournable pour la dénition
d'un nouvel instrument. Quelques longueurs d'onde dans l'EUV, dont des raies oronales très
haudes, sont en revanhe mal reonstruites. L'étude doit don être poursuivie an de parvenir
à isoler des bandes passantes qui dérivent orretement es raies oronales.
L'instrument SDO/EVE fournit depuis avril 2011 des spetres quotidiens pour une partie de la
bande EUV (entre 5 et 67 nm). Il sera intéressant de onfronter nos modèles de reonstrution
ave e nouveau jeu de données. Ce travail est d'ailleurs d'autant plus néessaire puisque les don-
nées de TIMED/SEE, largement utilisées dans e travail de thèse, sont peu ables depuis 2009.
Cela ouvre également des perspetives intéressantes. L'instrument EVE mesure l'irradiane ave
une plus haute résolution spetrale (∆λ =0.1 nm), ave une adene de l'ordre de 10 seondes.
Il paraît intéressant, en premier lieu, de s'intéresser à la ohérene spetrale ave une résolution
spetrale plus ne. Enn, qu'en est-t-il de la ohérene spetrale pour les éhelles de temps
inférieures à l'ordre du jour, voire de la minute ? Qu'en est t-il des événements impulsifs ? Il n'y
a pas à priori de ohérene spetrale lors des éruptions solaires, mais es données oriront l'op-
portunité d'étudier es phénomènes omme jamais auparavant, lorsque l'éhantillon statistique
des données sera susant, et surtout quand l'ensemble de la bande nominale de SDO/EVE sera
disponible (entre 5 et 105 nm).
En donnant quelques pistes de réexion sur la dénition d'un futur instrument, ette thèse
servira ertainement de base d'étude dans une phase de reherhe plus orientée développement.
Il reste évidemment beauoup de hemin à aomplir avant de satelliser un radiomètre dévolu
à la aratérisation de l'irradiane solaire spetrale dans l'UV. De nombreux obstales restent
à surmonter, prinipalement d'ordre tehnologique, omme notamment le dopage des diérents
matériaux à large bande interdite omme le nitrure de bore. Le hoix des bandes passantes
sera vraisemblablement diretement dépendant de la performane des futurs déteteurs. Mais
la faisabilité du onept est désormais prouvée, et e travail de thèse propose un stratégie pour
dénir les bandes passantes néessaires. Cela nous ore don des perspetives très intéressantes,
sur le long terme. L'utilisation de es radiomètres, petits et légers omparés aux spetromètres
ore également de nouvelles stratégies d'observation. En eet, omme pour la mesure de la TSI,
la redondane des observations est un élément-lé : je préonise dès lors l'utilisation de plusieurs
unités, sur des satellites diérents, de façon à orriger plus failement les dérives instrumentales.
Nous pouvons alors imaginer, dans un futur pas si lointain, une ottille de radiomètres dispersée
à travers l'héliosphère aratérisant l'irradiane solaire spetrale dans l'UV, voire également
généraliser leur utilisation pour tous types de missions planétaires.
Le ux UV est également un paramètre essentiel dans l'étude d'autres étoiles, et notamment pour
la aratérisation d'exoplanètes (i.e. Ehrenreih & Désert (2011)). C'est également un paramètre-
lé pour la aratérisation des mondes potentiellement habitables, et don de la Terre primitive.
Il serait alors intéressant d'explorer la possibilité d'employer notre approhe à d'autres étoiles.
Cela permettrait d'apporter des ontraintes fortes aux modèles d'interation entre l'étoile et
les exoplanètes. La base de données est pauvre aujourd'hui, mais le futur observatoire spatial
dans l'UV (WSO-UV) (Shustov et al., 2009), atuellement en ours de dénition, permettrait
d'obtenir des données d'irradiane spetrale stellaire dans l'UV. Cela nous permettrait d'étudier
164 Conlusions générales et perspetives
la faisabilité de notre approhe pour d'autres étoiles que le Soleil.
La seonde partie de mon travail de thèse onerne l'étude de la réponse de l'atmosphère de
Ganymède au ux UV solaire, présentée au hapitre 6. Ce travail s'insrit diretement dans
le adre de la mission JUICE (aniennement EJSM), et plus préisément dans la préparation
de l'orbiteur européen Jupiter Ganymede Orbiter (JGO). L'intérêt ii est double : d'une part
nous souhaitons aratériser les émissions atmosphériques uniquement dues au ux UV solaire,
d'autre part promouvoir l'utilisation d'un simple radiomètre ave quelques bandes passantes
pour aratériser le ux EUV solaire qui arrive dans le système jovien.
La première étape de e travail onsiste à modéliser l'interation du ux UV ave les diérentes
espèes de l'atmosphère de Ganymède. Premièrement, nous regardons les réations de photo-
ionisation, qui permettent de aluler les ourbes de produtions életronique et ioniques. En
utilisant un simple modèle himique, basé sur les réations de reombinaison dissoiative, nous
mettons en avant que notre modèle est bien en aord ave les observations du satellite Galileo.
Nous nous onentrons deuxièmement sur les aluls des émissions atmosphériques. Les valeurs
obtenues s'avèrent être tout à fait mesurables ave des instruments orbitaux onventionnels.
Toutefois, es valeurs d'émissions atmosphériques obtenues dépendent diretement du modèle
d'atmosphère. An de omparer es résultats, nous pensons utiliser prohainement omme al-
ternative aux modèles de Maroni (2007) le modèle d'atmosphère hydrostatique proposé par C.
Parkinson.
Enn, j'ai fait le lien entre ette étude préparatoire et les travaux sur l'irradiane solaire de
la première partie. En utilisant diérents modèles d'irradiane, nous omparons les valeurs ob-
tenues pour le Contenu Életronique Total (TEC), un paramètre essentiel pour de nombreux
modèles ionosphériques. Pour une ativité solaire donnée, les valeurs obtenues pour le TEC sont
relativement prohes de elui obtenu par un spetre de référene alulé ave le spetre solaire
de TIMED/SEE (entre 6% et 11 %), et ei malgré des spetres solaires bien diérents, notam-
ment pour le modèle HEUVAC. Il est important de mettre en garde les diérents utilisateurs,
outumiers de ertains modèles d'irradiane (omme HEUVAC) : retrouver la valeur absolue
pour le TEC ne signie en auun as avoir une information orrete sur sa variabilité. En outre,
le ux intégré sur la bande spetrale entre 1 et 105 nm, responsable de la photoionisation, est un
très mauvais proxy pour le TEC. Nous avons montré que seule l'utilisation d'une ombinaison
linéaire de bandes passantes permet à la fois de retrouver le niveau de variabilité de l'irradiane
pour l'ensemble du spetre UV, tout en ayant ave une bonne préision sur le TEC (de l'ordre
de 2% après 1000 jours de modélisation).
Ce travail sur Ganymède est bien évidemment loin d'être ni. La seonde étape onsiste à
inlure les préipitations életroniques, également responsables de l'ionisation et de l'exitation
des diérentes espèes dans l'atmosphère de Ganymède. La magnétosphère de Jupiter onsiste
eetivement en un gigantesque réservoir, que l'on ne peut passer sous silene plus longtemps.
Ce projet est atuellement en phase de dénition. Cela permettra sans auun doute d'estimer
d'autant mieux les émissions atmosphériques, notamment elle de la raie rouge de l'oxygène,
e qui est une étape importante pour la dénition des futurs instruments de JUICE. Enn, la
aratérisation de l'émission des raies résonantes de l'oxygène dans l'UV (O I à 130.4 nm) reste
un travail intéressant à faire, pour omparer ave les données du HST. Néanmoins, ela requiert
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l'utilisation d'un ode de transfert radiatif.
Il serait dommage de s'arrêter là ! Le ode développé pour Ganymède est extrêmement modu-
lable, si bien que nous pouvons envisager d'étudier d'autres planètes/satellite dont l'atmosphère
est aussi ténue que elle de Ganymède, omme les autres satellites joviens, Callisto et Europe.
L'aventure ne fait que ommener ! ! !
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Annexe A
Évolution des étoiles du type solaire
1
Le devenir des étoiles en fontion de leur masse dépasse largement le adre de ette thèse,
mais je trouve intéressant de brièvement introduire le devenir des étoiles de type solaire. Le
Soleil s'est formé omme toutes les autres étoiles à partir du gaz interstellaire. De grands nuages
de gaz, étalés sur près de 10 parses et d'une masse de l'ordre de 100000 à un million de masses
solaires ontiennent susamment de matières pour former des milliers d'étoiles. Le prinipe de
base reste l'eondrement du nuage si la masse est susante
2
. On peut alors distinguer deux as
de formation. Le premier onsiste en un eondrement spontané, ontrlé par l'auto-gravité pour
les régions les moins denses, e qui semble être le mode privilégié pour la formation d'étoiles
isolées omme le Soleil. L'autre as de formation onsiste en un eondrement induit par une
ompression extérieure (explosion de supernovae,...), onduisant à la formation de systèmes à
étoiles multiples. Environ 50% des étoiles appartiennent à des systèmes multiples. Auun modèle
numérique omplet ne peut enore aujourd'hui totalement résoudre le proessus d'erondrement,
partant d'un nuage dont la densité atomique est de l'ordre de 10
−6
m
−3
à la densité moyenne
pour une proto-étoile (de l'ordre de 10
30
m
−3
). Certains paramètres initiaux tels que l'inuene
du hamp magnétique interstellaire ou même elui de l'étoile naissante pouvant former des jets
de matières au ple magnétique par exemple, sont enore mal pris en ompte.
Lorsque le nuage interstellaire originel subit l'eondrement gravitationnel, il en résulte une
augmentation de la température, de la densité moléulaire ainsi que de la pression. Lorsque la
température au sein du oeur de la proto-étoile devient susamment importante (de l'ordre du
million de degrés), les premières réations nuléaires (les réations protons-protons transformant
l'hydrogène en hélium) s'initialisent. Une lutte "presque" sans n s'engage alors : l'étoile est dans
un équilibre hydrostatique où la pression des réations nuléaires est toujours en opposition fae
à la fore de gravité qui tend à ontrater l'étoile. En première approximation, on onsidère alors
l'étoile en équilibre thermodynamique, la haleur produite par les réations nuléaires s'éhappe
ontinuellement en surfae. A e stade, l'étoile évolue sur la séquene prinipale du diagramme de
Hertzsprung-Russel, omme l'illustre la gure A.1. Une fois lanée sur ette séquene prinipale,
l'étoile y séjournera plus de 90% de sa durée de vie à onvertir de l'hydrogène en hélium. Au ours
de sa vie, la omposition himique de l'étoile va petit à petit hanger. On estime aujourd'hui que
le Soleil en est à la moitié de sa vie (soit 5 milliard d'années), et qu'il est omposé d'hydrogène
(≈ 74%) et d'hélium (≈ 24%), le reste étant des éléments plus lourds (C,O,N,...).
Les réations nuléaires ne se produisent initialement qu'au entre, la température dans les
1. Bibliographie générale : Henri (2008)
2. en prinipe supérieure à la masse de Jeans, la masse minimum d'eondrement initial.
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Figure A.1. Diagramme de Hertzsprung-Russel. Soure : http ://fenetre-sur-univers.over-blog.om/
ouhes plus externes étant insusante. Au fur et à mesure que l'hydrogène au entre s'épuise,
la densité en hélium au oeur augmente. Toutefois, l'hélium est inerte à ette température,
si bien qu'auune énergie n'est produite et la pression y diminue. Il y alors ontration des
ouhes plus externes sous l'eet de la gravité, e qui a pour eet d'augmenter la température à
la fois au oeur mais aussi dans les ouhes externes prohes du oeur. La fusion de l'hydrogène
se propage alors du entre vers l'extérieur, de prohe en prohe. Quand les ouhes les plus
externes viennent à fusionner, l'énergie n'est plus évauée radiativement de façon eae par
les ouhes en surfae, si bien que es dernières se dilatent. Pour une luminosité onstante,
ela signie que la température en surfae va diminuer, vers 2000-3000 K dans le as du Soleil.
L'étoile quitte don la séquene prinipale pour aller dans la branhe des sous-géantes rouges. Le
oeur de l'étoile devient de plus en plus massif, augmentant la gravité. L'étoile n'a plus d'autre
hoix que de produire de l'énergie, augmentant alors sa luminosité. An de pouvoir toujours
rester en équilibre hydrostatique, le rayon de l'étoile augmente de nouveau, l'étoile devenant
alors une géante rouge, dont le rayon pourra largement dépasser le rayon de l'orbite terrestre
(omme Bételgeuse dans la onstellation d'Orion, par exemple). A e stade, le rayon de l'étoile
étant si énorme, la gravité superielle ne peut plus rivaliser ave la pression de radiation (i.e.
la pression des photons) si bien que la perte de masse peut atteindre près de 80% dans les as
les plus extrêmes.
En parallèle, la ontration du oeur d'hélium ontinue, la température augmentant de onert.
La température entrale peut alors atteindre 100 millions de degrés, où la fusion de l'hélium
peut s'enlenher pour former du arbone et de l'oxygène. Dans les onditions du gaz parfait,
si il y a augmentation de la température, on s'attend à une augmentation de la pression et
don une augmentation du rayon qui permet l'évauation de la haleur d'où une diminution de
la température. Mais les onditions sont telles que les eets de la méanique quantique sont
prédominants, la matière (les életrons) y est alors dégénérée. Lorsque qu'il y a une utuation
de la température, le système ne répond pas par une utuation de pression omme en méanique
lassique, mais plutt par une augmentation de la pression de dégénéresene, e qui n'implique
pas de refroidissement. Il y a alors un emballement, produisant une ombustion violente et
soudaine. La luminosité de l'étoile peut atteindre jusqu'à 10
11 L⊙ en quelques seondes au
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niveau du oeur, appelé ash de l'hélium. Les ouhes externes d'hydrogène toujours en fusion
empêhent d'observer e fameux ash. L'étoile entre ensuite dans une ombustion alme de
l'hélium, qui peut durer environ 10
7
ans.
Une fois l'hélium entièrement transformé en arbone et en oxygène, puis en éléments toujours
plus lourds, la gravité est telle que le oeur se ontrate de nouveau. An d'évauer toujours
plus de haleur, l'étoile entre de nouveau en expansion pour atteindre la zone des supergéantes
rouges. La température du oeur augmente pour permettre la fusion du arbone et de l'oxygène
e qui va générer une très forte luminosité. Le rayon de l'étoile sera si important que l'enveloppe
de l'étoile sera éjetée. Cela formera e que on appelle une nébuleuse planétaire. Ce qui reste du
oeur nira en une naine blanhe, onstituée essentiellement d'atomes de arbone. Le système
sera alors en équilibre ave sa propre masse par la pression de dégénéresene des életrons.
C'est eetivement le futur qui est réservé à notre Soleil, mais pas avant 5 milliard d'années.
Le Soleil est une étoile de seonde génération. Les éléments plus lourds qui le omposent tels
que le arbone et l'oxygène, se sont formés dans les étoiles de première génération dont le nuage
interstellaire originel permettant la formation du Soleil est issu. Ce sont surtout les étoiles
massives (supérieures à 3 M⊙) qui sont apables de synthétiser des éléments enore plus lourds
que le fer.
Les modèles de formation d'étoiles se basent généralement sur les modèles de struture interne
du Soleil, qui sont dérit dans la partie introdutive de la thèse.
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Annexe B
Le rayonnement Ultraviolet
B.1 Le spetre solaire UltraViolet
An d'exprimer la distribution spetrale du rayonnement thermique d'un orps noir, la loi
de Rayleigh-Jeans fut proposée à la n du XIXème sièle telle que
I(λ) =
2kBcT
λ4
(B.1)
ave kB la onstante de Boltzmann, c la vitesse de la lumière et T la température de surfae
du orps en question. Toutefois, ette formule pose un problème, onnue sous le nom de "la
atastrophe ultraviolette", ar l'énergie émise tend vers l'inni pour les très ourtes longueurs
d'onde.
An d'y remédier, Plank dénit en otobre 1900 la distribution spetrale du orps noir. La loi
de Plank, qui onsidère que l'énergie d'un osillateur ne peut prendre que des valeurs disrètes,
peut s'exprimer telle que :
U(λ) =
2hc2
λ5
1
e
hc
λkBT − 1
(B.2)
ave h la onstante de Plank. Au premier ordre, l'irradiane solaire spetrale suit la loi du orps
noir. La loi de Rayleigh-Jeans est en revanhe une très bonne approximation de la loi de Plank
pour les grandes longueurs d'onde. Pourtant, an d'expliquer la formation de bandes d'azote
ionisés, N
−
2 , observées à hautes altitudes, Saha (1937) montre que le nombre de photons EUV
prédit par la loi de Plank est insusant pour maintenir un tel taux d'ionisation. Un surplus de
106 photons par rapport au ux théorique produit par un orps noir à 6500 K serait néessaire.
Dès lors, un modèle empirique spéique pour l'UV fut onsidéré. A la n des années 30, des
observations de quelques raies issues de la ouronne, notamment elle de raies interdites omme
le Fe X à 637.5 nm ou bien le Fe XIV à 520.6, onrmèrent que la haute atmosphère du Soleil
était onsidérablement plus haude que la photosphère. Le Soleil émet don plus d'énergie qu'un
orps noir à 5777 K dans le domaine des ultraviolets, ette énergie provenant de la ouronne.
En eet, omme nous l'avons vu au hapitre 1.1, le Soleil possède une atmosphère dont la
température est loin d'être homogène en fontion de l'altitude. Le spetre solaire, émis par
toutes les ouhes de l'atmosphère est alors struturé en température, et se diérenie alors de
elui d'un orps noir. Rappelons que 99% de l'énergie radiative émerge de la photosphère, les
hautes énergies rayonnées par les ouhes atmosphèriques au-dessus ne représentent qu'un très
faible pourentage, quelques mW.m
−2
sur les 1361 W.m
−2
rayonnés au total.
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Avant de poursuivre, nous allons introduire ertaines grandeurs qui sont ouramment utilisées
lorsque l'on travaille ave le rayonnement solaire.
B.2 Grandeur et Dénitions
B.2.1 Intensité Spéique
On onsidère l'énergie dE transportée par le rayonnement issue du Soleil. On peut exprimer
ette énergie en fontion de l'endroit où se trouve l'observateur
→
r (x, y, z), de la diretion dans
laquelle il observe
→
u (θ, φ) de la fréquene onsidérée ν, du temps t. L'énergie émise sera d'autant
plus grande si l'on onsidère des angles solides plus étendues Ω, et une surfae olletrie plus
grande dS telle que :
dE(
→
r , ν, t,
→
u) = Iν(
→
r , ν, t,
→
u) dν dt dΩ(
→
u) cos θ dS (B.3)
On dénit alors Iν l'intensité spéique, exprimé en W·m
−2·Hz−1·sr−1. La fontion Iν donne la
distribution de l'intensité I en fontion de ν. Pour exprimer la distribution en fontion de la
longueur d'onde λ, Iλ, on doit s'assurer de la onservation de l'énergie transportée par intervalle
de fréquene ou de longueur d'onde, 'est à dire :
dI = Iνdν = Iλdλ (B.4)
d'où l'on tire Iν = −
λ2
c Iλ. On onsidère également l'intensité moyenne, Jν , après intégration
sur les angles solides, terme important dans le as de la diusion omme nous le verrons par la
suite, tel que :
Jν =
1
4π
∫
IνdΩ (B.5)
B.2.2 Équation du rayonnement
Lors de la propagation du rayonnement, l'intensité Iν se onserve uniquement si il n'y pas
d'interation ave la matière le long de la ligne de visée. Dans l'atmosphère solaire, la majorité
des radiations dans le visible et dans l'infrarouge sont onsidérées omme optiquement épaisses,
les radiations émises par un atome ou un ion étant absorbées par d'autres ions ou atomes, eux-
mêmes ré-émettant des photons d'énergie similaire dans une autre diretion pour se désexiter.
Plusieurs termes peuvent être onsidérés :
• l'absorption : une partie de l'énergie est soustraite le long d'un trajet ds : dIν = −ανIνds
ave [αν ] = m
−1
• La diusion : de l'énergie est à la fois soustraite et ajoutée le long du trajet ds. Si la
diusion est isotrope, alors on peut exprimer la variation de l'intensité spéique telle que
dIν = −σνIνds + σνJνds. On peut dénir le terme d'extintion, χν = αν + σν , ainsi que
le terme d'opaité, τν = −χνds.
• L'émission spontanée : e terme dépend diretement de l'état d'exitation du plasma. On
l'exprime tel que dIν = jνds.
• L'émission thermique : la matière sur la ligne de visée rayonne omme un orps noir,
dont le maximum de l'émission dépend diretement de la température loal. Cei est une
ontribution positive, telle que dIν = ανBν , ave Bν , l'expression pour un orps noir.
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Ces ontributions permettent d'établir l'équation du rayonnement, telle que
dIν = −ανIνds− σνIνds+ σνJνds+ ανBνds+ jνds (B.6)
dIν
ds
= −(αν + σν)Iν + σνJν + ανBν + jν (B.7)
Si l'on utilise à présent l'expression de la profondeur optique, τν , on peut simplier l'expres-
sion suivante telle que
dIν
dτν
= Sν − Iν (B.8)
ave Sν , la fontion soure dénie omme Sν =
ανBν+σνJν+jν
αν+σν
. La résolution de ette équation
n'est possible que sous ertains hypothèses.
B.3 Méanismes de formation du spetre solaire en émission
Nous allons dérire dans ette setion les méanismes à l'origine de la formation des raies
d'émissions, d'une manière plus détaillée que dans le orps du manusrit. L'ensemble des pro-
essus physiques au sein de l'atmosphère solaire que nous allons dérire mettent en oeuvre des
proessus atomiques. Nous avons déjà vu que la ouronne était partiulièrement haude, plus
du million de degrés et peu dense. Les raies en émission sont produites par des éléments à la
fois exités et ionisés. Considérons ii les proessus physiques qui permettent d'expliquer leurs
présenes.
Nous pouvons déoupler es deux phénomènes d'ionisation et d'exitation : les éhelles de temps
des réation d'ionisation et de reombinaison sont plus grandes que pour elles d'exitation et de
désexitation pour les onditions au sein de l'atmosphère solaire. Plusieurs méanismes physiques
sont possibles pour rendre ompte des transitions életroniques ou bien d'ionisation d'un neutre
ou d'un ion. Dans l'atmosphère solaire, surtout dans la zone de transition et la ouronne où la
densité est faible, les proessus physiques les plus eaes sont les ollisions inélastiques entre
les neutres/ions et les életrons libres.
Nous utiliserons dans la suite les notations suivantes : X+mi représente un atome X ionisé m
fois (ave m ≥ 0), dans le niveau d'exitation i. Voyons à présent les diérents méanismes
pouvant exiter et ioniser es atomes. Nous rappelons que nous onsidérons ii uniquement les
proessus physiques de ollisions : la densité dans la haute atmosphère solaire est trop faible
pour onsidérer des proessus à trois orps, ou entre atomes. En outre, le hamp de rayonnement
n'est pas assez énergétique pour exiter ou ioniser les éléments.
B.3.1 L'état d'exitation
B.3.1.1 Les proessus physiques
Les ollisions sont bien souvent inélastiques, e qui implique pour l'életron à la fois une
perte d'énergie mais également un hangement de diretion.
X+mi + e(E1)→ X
+m
j + e(E2) (B.9)
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ave i et j les niveaux initial et nal pour l'ion X+mi , E1 et E2 étant les énergies initiales et
nales pour l'életron libre. Nous noterons enn Ei et Ej les niveaux d'énergie de l'ion. Nous
pouvons distinguer deux réations : si Ei < Ej , alors on parlera d'exitation par ollisions. Il
faut pour ela que l'életron ait l'énergie susante pour amener l'ion de l'état X+mi à X
+m
j , soit
E1 ≥ Ej − Ei. Une séletion en énergie s'opère par e méanisme, l'ion ne prenant seulement
l'énergie néessaire pour faire passer un de ses életrons du niveau i au niveau j. Au ontraire,
si nous avons Ei > Ej , alors la réation sera onsidérée omme une désexitation, et l'énergie
de la transition du niveau j vers le niveau i, sera transférée à l'életron libre.
Nous onsidérons dans un premier temps uniquement les réations de desexitation. Un para-
mètre essentiel est la setion eae, σji, qui traduit la probabilité pour l'ion X
+m
i de passer
dans l'état j. La setion eae dépend diretement de la vitesse inidente des életrons ainsi
que de la nature des ions iblés. On peut interpréter la setion eae omme la surfae de
l'ion que va heurter l'életron lors de la ollision. Le nombre d'életrons dont la vitesse est dans
l'intervalle v, v + dv est donné par l'expression suivante :
Ne(v, v + dv) = Nef(v)4πv
2dv (B.10)
ave Ne, la densité totale d'életrons, et f(v), la distribution en vitesse des életrons. Pour le
plasma solaire, la distribution en vitesses est souvent onsidérée omme une distribution de
Maxwell-Boltzmann, telle que
f(v) =
(
m
2πkbT
) 3
2
exp
(
−
mv2
2kBT
)
(B.11)
Nous pouvons à présent exprimer le nombre total de ollisions donnant la transition j → i par
unité de temps
N jicoll = Ne
∫
∞
0
f(v)σij(v) v 4πv
2dv (B.12)
d'où l'on peut exprimer le oeient de réation de ollisions, Cdji dans le as d'une desexitation
tel que
Cdji =
∫
∞
0
f(v)σij(v) v 4πv
2dv , en m3s−1 (B.13)
Le oeient pour une exitation, Ceij , peut se retrouver par le prinipe du bilan détaillé : dans
le as d'un équilibre, les réations d'exitation et de desexitation doivent se ompenser, tel que :
NeNjC
d
ji = NeNiC
e
ij (B.14)
En première approximation, le plasma solaire peut être onsidéré à l'équilibre thermodynamique
loale (ETL). Cei est vrai essentiellement pour les ions peu abondants dans l'atmosphère solaire.
Cela l'est en revanhe beauoup moins pour les atomes d'hydrogène et d'hélium, où le transfert
radiatif doit être onsidéré. En première approximation, nous pouvons nous plaer à l'ETL, les
densités des ions dans les états i et j sont alors reliées par l'équation de Boltzmann telle que
Nj
Ni
=
wj
wi
exp
(
−
∆Eij
kBT
)
(B.15)
B.3 Méanismes de formation du spetre solaire en émission 175
où wi et wj sont les poids statistiques des niveaux initial et nal. L'expression du oeient
pour une exitation se déduit alors failement, telle que :
Ceij =
wj
wi
Cdji exp
(
−
∆Eij
kBT
)
(B.16)
La setion eae est traditionnellement exprimée en utilisant un paramètre sans dimension, la
fore de ollision Ω (Seaton, 1954), telle que :
σji =
IHΩji
E wij
πa20 (B.17)
ave IH le potentiel d'ionisation de l'atome d'hydrogène (≈ 13.6 eV), E étant l'énergie inétique
de l'életron inident, et a0 le rayon de Bohr.
An d'avoir un modèle omplet, il faudrait également inlure les ollisions ave les protons. La
démarhe est similaire de elle présentée ave les életrons. La plupart du temps, les oeients
de réation sont négligeables omparées à eux des életrons, sauf si l'on onsidère des exitations
pour des strutures nes, la diérene d'énergie entre es niveaux étant partiulièrement faible
(Seaton, 1964). Dans la suite, nous ontinuons toutefois à les négliger, les onlusions sur les
résultats ne hangeant pas.
Un autre proessus de perte peut également être envisagé après l'exitation d'un ion, le proessus
de déroissane radiative suivant :
X+mj>i → X
+m
i + hν (B.18)
Le oeient pour ette émission onsidérée omme spontanée est le oeient d'Einstein, Aji.
Ce genre de proessus est à l'origine de l'ensemble des raies d'émission omme nous le verrons
un peu plus tard.
Il reste un dernier proessus, partiulièrement important dans les régions de la basse atmosphère
solaire, en dessous de la zone de transition : 'est l'exitation radiative qui est responsable de
l'absorption du rayonnement telle que
X+mi + hν → X
+m
j>i (B.19)
Ce proessus est lairement négligeable dans la zone de transition et la ouronne, ar le milieu
est vraiment peu dense. La probabilité d'absorber étant partiulièrement faible, le milieu est
onsidéré omme optiquement mine. Cela n'est en revanhe valable que pour les éléments
en faible abondane. Notre but n'étant pas de fournir un modèle omplet, mais seulement de
présenter les grandes lignes sur la formation du spetre solaire, on peut négliger e proessus
dans le as du spetre en émission, pour les longueurs d'onde inférieures à 170 nm.
B.3.1.2 L'état d'équilibre
La probabilité qu'un ion puisse être exité dans un niveau supérieur dépend en réalité des
éhanges entre les diérents proessus que nous venons de présenter. Les proessus d'exitation
sont les ollisions életroniques, alors que les méanismes de désexitation sont également les
proessus de ollision ainsi que l'émission spontanée. Les équations d'équilibre sont ompliquées
si l'on onsidère tous les niveaux d'états possibles pour un ion donné. Nous pouvons onsidérer
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uniquement deux niveaux pour simplier l'exerie : le niveau fondamental, g et un niveau
quelonque i. Nous pouvons dans e as là érire l'équation suivante
NeNgC
e
gi = Ni(NeC
d
ig +Aig) (B.20)
Nous pouvons en déduire la population du niveau i par rapport à elle de l'état fondamental,
telle que
Ni
Ng
=
NeC
e
gi
NeCdig +Aig
(B.21)
En fontion des valeurs des oeients, il peut y avoir plusieurs régimes pour ette équation.
Toutefois, omme le plasma solaire est partiulièrement peu dense, le oeient d'Einstein,Aig ,
est beauoup plus élevé que elui de désexitation par ollisions, Cdig. Nous pouvons alors négliger
le terme Cdig au dénominateur de l'équation B.21 : 'est l'approximation du modèle oronal,
toutes les désexitations se faisant prinipalement par radiation. Le niveau de population du
niveau i, Ni est alors diretement proportionnelle à la densité életronique Ne. Globalement,
plus la densité et la température sont importantes, plus les états exités seront peuplés.
B.3.2 L'état d'ionisation
B.3.2.1 Les proessus physiques
Nous pouvons onsidérer diérents méanismes d'ionisation. Le premier proessus onerne
la réation d'ionisation par ollisions életroniques, telle que
X+m + e− → X+m+1 + 2e− (B.22)
L'életron qui ionise l'atome X doit avoir au moins l'énergie qui sépare l'életron le plus exité
du seuil d'ionisation.
Nous pouvons également onsidérer la reombinaison radiative, qui se traduit par la réation
suivante
X+m+1 + e− → X+m + hν (B.23)
La réation inverse, la photoionisation, est un proessus que l'on peut négliger puisque l'ensemble
de l'atmosphère solaire est onsidérée omme optiquement mine. Les proessus impliquant des
protons peuvent être négligés omme pour l'exitation. Un proessus similaire peut également
s'opérer, 'est la reombinaison diéletronique telle que
X+m + e− → (X+m−1)∗∗ (B.24)
Un életron est apturé par l'ion, qui va alors être dans un état doublement exité, (X+m−1)∗∗.
Deux életrons peuvent alors ouper des niveaux haut en énergie. L'ion ainsi dans et état peut
soit s'autoioniser en émettant un életron Auger, ou bien émettre spontanément an qu'un des
deux életrons exités reviennent à un niveau d'énergie inférieure. Ce proessus est le proessus
dominant pour les ouhes d'atmosphère très haudes, au moins d'un fateur 20 par rapport à
la reombinaison radiative.
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Pour tous es proessus, nous pouvons dénir des oeients de réation, dont le alul est
relativement prohe de eux présentés pour les proessus d'exitation.
B.3.2.2 L'état d'équilibre
En onsidérant une nouvelle fois le bilan détaillé, à savoir que la prodution est égale à
la perte pour une atmosphère stationnaire, des modèles d'équilibre pour les états d'ionisation
ont été développés : Mason & Fossi (1994) présentent dans un artile de revue les diérents
modèles proposés pour aluler les états d'ionisation. En onnaissant les taux d'ionisation et
de reombinaison ( = perte) pour haque état de l'élément, on peut dénir la fration ionique
pour un ion, X+m, en fontion de la température. Comme exemple, la gure B.1 présente les
équilibres d'ionisation pour l'oxygène et le fer, alulés à partir de la base de données CHIANTI.
Figure B.1. Fration des états d'ionisation de l'oxygène et du fer en fontion de la température (log T).
Les hires romains représentent le degré d'ionisation. Comme exemple, VII représente
O VII, l'atome d'oxygène ayant perdu six életrons. Les états d'équilibre ont été alulés
à partir des oeients de réation proposés par Mazzotta et al. (1998).
Comme pour l'équilibre d'exitation, les oeients de es proessus sont proportionnels à
la densité életronique. Il n'est pas surprenant de noter que plus la température est impor-
tante, et plus l'élément sera ionisé. Pour des températures supérieures à 10 millions de degrés,
l'atome d'oxygène est même dépourvu d'életrons. Nous pouvons à présent omprendre la séle-
tion naturelle des états d'ionisation pour une température donnée. Ainsi pour une température
log(T)=5.8, l'atome d'oxygène sera prinipalement dans l'état O VII, et le fer dans l'état Fe IX
omme nous pouvons le voir sur la gure B.1.
B.3.3 Proessus d'émission
Nous avons présenté tous les proessus permettant de omprendre la présene d'éléments for-
tement ionisés dans la région de transition et dans la ouronne solaire. Pour un élément ionisé
donné, il y a de multiples états d'exitation possible, ave leurs probabilités d'existene respe-
tive en fontion de la distribution énergétique életronique. Plus la température et la densité
seront importantes, et plus les états exités de l'ion ont de la hane d'être oupés. L'approxi-
mation du modèle oronal présentée dans la setion B.3.1.2 permet de onsidérer uniquement les
désexitations par radiations. Ainsi, pour une température donnée, disons log(T)=5.8, le fer se
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trouve majoritairement dans l'état Fe IX : l'état d'exitation le plus probable onduit à l'émis-
sion de la raie à 17.1 nm
1
. Ce simple exemple permet d'expliquer l'origine de l'ensemble des
raies d'émission du spetre solaire pour tous les éléments, notamment les raies aratéristiques
de la série de Lyman de l'hydrogène entre 91.7 nm et 121.5 nm, ou enore la série de Lyman
pour l'hélium (Lyman α pour He II à 30.4 nm).
Nous pouvons voir diretement l'intérêt d'observer dans une longueur d'onde partiulière, no-
tamment en imagerie solaire, qui ore une séletion naturelle de la température. Par onsé-
quent, nous pouvons avoir aès à une altitude dans l'atmosphère solaire pour une longueur
d'onde/température observée. En réalité, l'observation n'est pas aussi simple qu'il n'y paraît :
es raies d'émission ne sont pas des pis de Dira, mais plutt des prols de Voigt : la raie est
élargie à ause de diérents phénomènes tels que les eets Doppler, ou enore des phénomènes
de turbulene. D'un point de vue de l'observation, les imageurs utilisés ont également une bande
passante, qui peut être large omparée à la raie d'émission iblée, si bien que d'autres raies ave
d'autres températures de formation sont ainsi prise en ompte e qui omplique l'analyse.
L'ion dans un état exité peut émettre spontanément un rayonnement via le proessus de
déroissane radiative, ou émission liée-liée, déjà évoqué par l'équation B.18 : une telle réation
s'aompagne par l'émission d'un photon d'énergie ∆Eij = Ej − Ei. La puissane émise par
unité de volume, Pij , peut s'érire telle que
Pij = Nj(X
+m) Aji ∆Eij erg · cm
−3 · s−1 (B.25)
ave Aji le oeient d'Einstein d'émission spontanée, et Nj(X
+m) la densité de l'ion dans l'état
d'ionisation m et d'exitation j. Comme nous pouvons utiliser l'approximation des milieux opti-
quement mines, et que seule l'émission spontanée est onsidérée, nous pouvons rérire l'équation
B.6 après intégration sur la ligne de visée, exprimant ainsi l'intensité spéique isotrope en haut
de l'atmosphère solaire telle que,
I =
1
4π
∫
Pijds (B.26)
Si nous érivons Ne la densité életronique, l'expression Nj(X
+m) peut s'érire également telle
que
Nj(X
+m) =
Nj(X
+m)
N(X+m)
N(X+m)
N(X)
N(X)
N(H)
N(H)
Ne
Ne (B.27)
ave
Nj(X
+m)
N(X+m) la population du niveau j par rapport au fondamental pour l'ion X
+m
,
N(X+m)
N(X)
est le taux d'ionisation pour l'élément X pour l'état m, N(X)N(H) représente l'abondane par rapport
à l'hydrogène de l'élément diretement lié à la température et enn,
N(H)
Ne
qui est l'abondane
de l'hydrogène par rapport à la densité életronique (≈ 0.83 pour la région de transition et la
ouronne, où la température est supérieure à 10
5
).
Nous pouvons alors dénir la fontion de ontribution, G(T,Ne), telle que,
1. raie de transition entre les états 3s
2
3p
6 1
S0 - 3s
2
3p
5
3d
1 1
P1
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G(T,Ne) =
Nj(X
+m)
N(X+m)
N(X+m)
N(X)
N(X)
N(H)
N(H)
Ne
Aji
Ne
∆Eij (B.28)
L'équation B.26 peut alors s'érire omme le produit de deux fontions, l'une qui inlut tous les
paramètres physiques de la transition, et l'autre terme ne dépendant uniquement de la densité
életronique le long de la ligne de visée, soit :
I =
1
4π
∫
G(T,Ne) N
2
e ds (B.29)
Les modèles numériques évoqués pour aluler les équilibres d'ionisation et d'exitation per-
mettent de aluler la fontion de ontribution, G(T,Ne) pour diérentes températures et den-
sités életroniques. L'abondane des éléments est un paramètre également très important, aussi
bien dans le as du spetre en émission que pour la dénition de l'opaité dans le as du spetre
en absorption.
La température évolue en fontion de l'altitude dans l'atmosphère solaire, si bien que nous
sommes amenés à dénir la mesure d'émission diérentielle (DEM), ξ qui aratérise la distri-
bution életronique en fontion de la température, et don à priori de l'altitude, telle que
ξ(T ) = N2e
ds
dT
(B.30)
d'où l'expression de l'intensité spéique moyenne au sommet de l'atmosphère solaire,
I =
1
4π
∫
G(T,Ne) ξ(T )dT (B.31)
Ainsi, haque struture à la surfae du Soleil (régions atives, trous oronaux, Soleil alme, ...)
possède a priori une DEM propre, permettant de aratériser la distribution életronique en
fontion de la température. Comme nous l'avons vu, pour une température donnée, les états
d'équilibre d'ionisation et d'exitation sont diretement proportionnels à la densité életronique.
Chaque struture aura don une radiane diérente, la densité életronique impatant direte-
ment le taux d'émission.
La gure B.2 présente les DEM typiques de trois strutures à la surfae du Soleil. Les régions
atives ont une densité életronique plus importante, notamment pour les hautes températures,
ontrairement aux trous oronaux où omme son nom l'indique, la ouronne est totalement
vide en életrons énergétiques. Nous pouvons omprendre maintenant pourquoi la variabilité de
l'émission du spetre en émission (l'EUV et le FUV) issue de la région de transition et de la
basse ouronne, est orrélée ave l'ativité solaire, liée à l'augmentation du nombre de régions
atives.
La aratérisation de es DEM typiques permet notamment d'établir des modèles semi-empiriques
d'irradiane dans l'EUV (i.e. Warren et al. (1998, 2001); Kretzshmar et al. (2006)). Toutefois,
le alul des DEM sont souvent sujet aux erreurs. L'approhe DEM dépend très fortement de la
préision des bases de données des transitions atomiques utilisées. Cette méthode ne onvient
pas en outre pour le alul de ertains séquenes iso-életroniques omme elles du lithium et
du sodium. Les raies d'émissions assoiées, formés dans la région de transition, sont toujours
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Figure B.2. Courbes typiques de mesures d'émission diérentielle pour les trous oronaux, le Soleil
alme et les régions atives. Figure tirée de Phillips et al. (2008).
sous-estimées par ette méthode. Globalement, l'erreur entre les observations et le spetre ainsi
produit est autour de 20%, une erreur qui peut être beauoup plus forte pour une raie partiulière
donnée.
Annexe C
Formation de l'ionosphère terrestre
Toute planète possédant une atmosphère possède forement une ionosphère : e sont par
dénition les ouhes les plus externes de l'atmosphère soumise alors aux radiations les plus
énergétiques des étoiles. Les premières liaisons radioéletriques transatlantiques réalisées en
1901 par Maroni furent une des premières preuves de l'existene d'un plasma ionisé en haute
altitude. Sensible au hamp magnétique terrestre, l'ionosphère n'est pas homogène dans l'at-
mosphère, on peut noter de fortes diérenes entre les ionosphères polaires et elles à basses
latitudes. Les premières aratérisations de l'ionosphère s'eetuaient via l'utilisation de sondes
ionosphériques, onsistant à envoyer des ondes radioéletriques au zénith et à analyser le signal
qui revenait au sol. De nos jours, la aratérisation de l'ionosphère et notamment la nature des
ions peut se faire via l'utilisation de spetromètres de masse à bord des fusées et satellites ou
bien par l'utilisation de radars. Ainsi, on peut distinguer plusieurs ouhes, telles que :
 La région D : Située entre 60 et 80 km, ette région résulte prinipalement de la pho-
toionisation de N2 et de O2 par les rayons X, mais aussi de NO par la raie Lyman α,
peu absorbée à es altitudes. La région D se aratérise également par la présene d'ions
négatifs. La onentration en moléules neutres est susamment importante pour que les
életrons issues de la photoionisation puissent réagir par ollisions ave les onstituants
de l'atmosphère via des réations ternaires omme suit :
O2 +O2 + e
− → O−2 +O2
On n'observe en revanhe que très peu de N
−
2 , et ion étant partiulièrement instable. La
durée de vie d'un életron à 50 km est de l'ordre de 10
−2
seondes, ontre 100 seondes pour
80 km. Les réations de reombinaison dissoiative permettent également la destrution
des életrons tel que
O+2 + e
− → O +O
Or, omme la durée de vie des életrons vis à vis de ette réation seule est de l'ordre
de 400 seondes, la probabilité pour que ette réation se réalise est faible. Les réations
ternaires prédominent alors pour la destrution des életrons de la région D entre 50 et 80
km. L'équilibre ave les réations de prodution d'életrons telle que la photodissoiation
de l'ion O
−
2 régule la onentration életronique. Enn, la région D se aratérise par une
régulation de la onentration ionique via la neutralisation mutuelle des ions positifs et
négatifs, telle que X+ + Y − → X + Y . Nous pouvons également noter la présene d'ions
négatifs tels que NO
−
2 , NO
−
3 , ainsi que elle d'ions hydratés.
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 La région E La onentration des ions positifs augmentent ave l'altitude, elle des
ions négatifs diminuant. Les proessus de photoionisation deviennent plus eaes que
les ollisions réant les ions négatifs. Située entre 80 et 125 km, la région E ontient
essentiellement les ions positifs NO
+
et O
+
. Le monoxyde d'azote n'est pas important à
ette altitude, si bien que la photoionisation seule de NO n'explique pas la onentration
de NO
+
. L'ion N
+
2 une fois produit réagit presque immédiatement omme suit :
N+2 +O → NO
+ +N
N+2 +O2 → O
+
2 +N2
L'équilibre ave les réations inverses permettent de déterminer la onentration des ions
NO
+
et O
+
.
 La région F Cette région est sindée en trois parties, F1, F2, et enn la haute ionosphère.
Tout d'abord entre 120 et 200 km se trouve la région F1, où l'ion NO
+
est majoritaire. Cet
ion n'est pas produit par photoionisation direte du monoxyde de arbone. L'ion O
+
est
également présent, mais ne survit pas très longtemps à es altitudes. Comme proessus de
perte pour l'ion O
+
, nous pouvons naturellement penser à la réation de reombinaison
dissoiative, mais ette réation est très lente. D'autres proessus de perte sont alors
envisagés, notamment ave d'autres moléules. Les réations suivantes, dites de transfert
de harge, ontrlent la onentration de O
+
et de NO
+
dans la région F1 :
O+ +N2 → NO
+ +N
O+ +O2 → O
+
2 +O
C'est don le proessus de perte de l'ion O
+
qui est responsable de la formation de NO
+
.
La région F1 se aratérise don par un maximum de onentration de NO
+
autour de 160
km. Un problème de ette région réside dans la onentration en NO, qui est peu onnue.
Si la onentration en monoxyde de arbone est susante, il faudrait également onsidérer
les réations de transfert de harge entre O
+
2 et NO, ontribuant à l'augmentation de l'ion
NO
+
au détriment de l'ion O
+
2 . La région F1 pourrait alors s'étendre plus bas en altitude,
réduisant la région E.
Au-delà de la région F1, la onentration en ions moléulaires déroît, laissant plae aux
ions atomiques. Les moléules se faisant plus rares, les réations de pertes, notamment
elle de O
+
, sont de moins en moins eaes. L'ion dominant se trouve alors être O
+
, sa
onentration augmentant en fontion de l'altitude. On se trouve dans la région F2.
L'augmentation de la onentration en O
+
ne peut toutefois pas durer. Pour es régions,
les temps aratéristiques des réations himiques deviennent omparables aux temps dy-
namiques des proessus de diusion. Vers 220 km environ, la diusion ambipolaire devient
aussi importante que les réations himiques. L'équation de ontinuité pour l'espèe O
+
se
transforme alors en équation lassique de diusion
1
, dont la onentration peut avoir deux
1.
δn
δt
+ ∇(nv) = Production−Perte, ave nv = −D dn
dz
−
n
ν
g, où n est la onentration en O+, D est le terme
de diusion, g la gravité, et ν la fréquene de ollision entre l'ion O+ et les partiules neutres. Si l'on suppose
une atmosphère stationnaire, le développement d'une telle équation onduit à une équation diérentielle d'ordre
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solutions. La première orrespond à une solution d'équilibre hydrostatique, le hamp éle-
trique modiant toutefois la hauteur d'éhelle an de maintenir la neutralité du plasma.
La seonde solution orrespond au fait que l'ion diuse dans les neutres, les ions adaptent
leur hauteur d'éhelle à elle de l'atmosphère neutre. Tant que l'ion O
+
reste majoritaire,
'est la hauteur d'éhelle du plasma qui est privilégiée. La onentration életronique
diminuant ave l'altitude, la onentration de l'ion O
+
va nalement déroître après un
maximum autour de 300 km pour assurer la neutralité du plasma. L'altitude du maximum
est toutefois fortement dépendant des onditions d'élairements et de l'ativité solaire.
A haute altitude, la réation de transfert de harge entre l'ion O
+
et H devient impor-
tante. On se trouve dans la haute ionosphère. On voit ii apparaître des diérenes entre
l'ionosphère des basses latitudes et elle des hautes latitudes. L'ion O
+
étant majoritaire,
nous onsidérons la réation suivante
O+ +H → O +H+
La densité des protons augmente tant que la diusion reste faible. Lorsque les onentra-
tions en O
+
ne seront plus susantes, les ions minoritaires H
+
ommeneront à diuser
dans les ions toujours majoritaires, O
+
. L'équation de onservation pour l'ion H
+
admet
deux solutions, l'un qui tend à suivre la hauteur d'éhelle de l'ion majoritaire poussant
alors H
+
à s'éhapper de l'ionosphère, la seonde qui tend à onserver l'ion H
+
. La so-
lution globale dépend en réalité des onditions magnétiques loales. Au ple, les tubes
de ux sont ouverts, e qui permet un éhappement de H
+
, e sont les vents polaires.
Du fait d'un éhappement onstant, H
+
reste minoritaire jusqu'à 6000 km environ. Aux
régions équatoriales, les tubes de ux sont fermés, la onentration en H
+
augmente ave
l'altitude, et l'ion H
+
devient majoritaire vers 700 km.
Outre les proessus de réations himiques et de diusion, les frontières entre haque région
dépendent fortement de l'ativité solaire. Nous avons en eet vu que le ux EUV, le plus
hautement variable dans l'UV, est responable de la formation de l'ionosphère.
2 dont les solutions pour la onentration en O
+
mènent à deux régimes diérents.
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Annexe D
Les oultations vues par l'instrument
LYRA
Cette annexe reprend le rapport rédigé à l'issue d'un séjour d'un mois eetué en déembre
2010 à l'Observatoire Royal de Belgique dans le adre du "Guest Investigator Program" de
PROBA 2. L'étude se foalise sur les oultations vues par l'instrument LYRA sur PROBA 2.
J'ai travaillé en étroite ollaboration ave Marie Dominique, Ali BenMoussa, Ingolf Dammash
et David Berghmans.
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1. Occultations as seen by LYRA
We focus this short report to the study of the eclipses monitored by the unit
3 (using silicon detectors). We have studied 12 eclipses spanning from the 19th
November to the 8th December. The figure 1 represents the mean values for the
four channels of the unit 3 only during the descending phase of the satellite.
Those curves are meant to be compared to the model of extinction.
Figure 1. Mean values over 12 eclipses for the unit 3. T = 0 represents the tangential altitude
of zero km, i.e. a geometrical occultation.
We can notice that the response of the lyman α channel starts to decrease
after the one from the Herzberg channel. One should expect the opposite if we
consider the nominal spectral bands of the channel. Silicon detectors are however
very sensitive to visible light while diamond detectors (used for the channel 3-2)
are not. Contribution for longer wavelengths such as infrared might be also very
important for the channel 3-1. This could explain why the channel 3-1 might
still have an important signal even after the geometrical occultation.
Let see now the individual behavior for each eclipse.
Lyman α Channel
The measured signals are very close if we consider both descending and as-
cending phases of the satellite. This general behavior is indeed summarized in
.
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Figure 2 which shows the descending phase (in blue) and the ascending phase
(in red). Both seem to be very similar for one eclipse occurring the last 19th
november. Some differences occur however when the tangential altitude of the
satellite reaches zero.
Figure 2. Descending and ascending phase for the channel 3-1.
Figure 3 represents the superposed signal for all the eclipses just for the
descending phase we have considered so far (12 eclipses). The response of the
lyman α channel appears to be very similar, except one more time for altitudes
below zero km (except for one day, where the unit 2 was used). There is indeed
here a strange signal, which is not reproducible from an eclipse to an other one
(see the figure 4). As the signal for positive altitudes seems very similar for all
eclipses, the origin for such discrepancies for negative tangential altitudes might
not be du to the Sun. Otherwise, this variability should have appeared sooner.
It is however very difficult to determine what causes those strange signals.
Actually several explanations are proposed:
• we are currently in the phase of the Gemenides: meteorites might have
been sublimated in the earth atmosphere, and emission from the source or
scattered emissions might be particularly important. However, the phase of
the Gemenides has began for the 7th December. It could not explain these
features prior this date.
• We know that the contribution of the infrared for the unit 3 is quite
important (around 800-850 nm). The strange behavior occurs below zero
km for the channel 3-1, where infrared emissions are supposed to be more
predominant. It could therefore be due to some infrared emissions coming
.
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Figure 3. Superposed Signal for the channel 3-1. The signal which is different from the others
was monitored by the Unit 2.
Figure 4. Zoom of the figure 3 for negative tangential altitudes.
.
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from the earth atmosphere which could explain why we do not have the
same signal for each eclipses.
• It could also be due to the contribution of the emission @ lyman α scattered
by the earth atmosphere.
• Another explanation may involve a bending of rays due to variations of the
index of refraction as a function of altitude.
• Finally, the channel might be sensitive to the airglow of non-homogeneous
distributed clouds in the earth atmosphere (Photo-excitation of water leads
to the pre-dissociation of the molecule in different states of hydroxyl and
oxygen, bands of emission of such species are indeed in Visible and Infra-
red).
• These small differences can also be due to the changing perspective of each
eclipse as the eclipse season progresses. This could be related to the previous
point.
Further investigations are clearly needed to explain what is really happening
for negative tangential altitudes, no evident solution has been identified yet.
The figure 3 presents also an eclipse monitored by the unit 2. The variability of
this curve is very similar to the curves from the unit 3. It clearly begin to decrease
at the same altitude than the curves from the unit 3 so by extension after the
Herzberg channel. The first eclipses monitored at the beginning of the year by
unit 2 do present another behavior (see the last report from Marie). It clearly
means that the response of the channel 2-1 has changed since the beginning
of the mission, being more sensitive to longer wavelengths. It is however very
difficult to characterize any changes of the spectral response. This is quite an
important fact because it may impact the interpretation of the variability from
the Sun for this channel. However we need to be cautious in interpreting this
response because of the important time response of the diamond detector.
Aluminum and Zirconium Channels
Here the signals from both channel 3-3 and 3-4 do not exhibit the same
behavior during the descending and ascending phase. It is summarized by the
figure 5 where the normalized irradiance for both channels are represented.
We can see the signal measured by the channel 3-3 during the descending
phase of the satellite (in green) then the ascending phase (in black); same thing
for the Zirconium channel respectively in red then in blue.
This difference might be explained by the difference in the dynamics of the
earth atmosphere, and especially the difference in the ionospheric density during
nights and days. Further investigations are needed to understand those curves.
A comparison between the extinction model during the sunset and the sunrise is
clearly needed. We have moreover checked that satellite’s temperature variations
do not affect
.
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Figure 5. Descending and ascending phase for both channel 3-3 and 3-4 for one eclipse the
19th November.
Finally we could superpose the eclipse as we did for the lyman α channel (Fig.
3). The result is displayed in figure 6. We can noticed here that the superposition
is not strong as for the lyman α. This could indeed be explained by the spectral
band which the two channels are supposed to be devoted. The variability of
the Far Ultraviolet (Channel 3-1) range is less important than the one from the
Extreme Ultraviolet range (Channel 3-3). So the earth atmosphere will therefore
have a certain dynamic related to this level of variability regarding the spectral
range. It might explain why the dispersion over 12 eclipses is more important
for the aluminum channel.
We do not see however any strange features for altitude below zero as for the
channel 3-1, where infrared emissions might be relatively important. we have
no better solution than the scattered lyman α emission to explain these strange
signals occurring for latitude less than zero km for the channel 3-1.
Herzberg Channel
This particular channel might constitute in the future a reference curve in
order to analyse the degradation of the others channels since the signal is clearly
identical from an eclipse to an other as presented in figure 7. Prior the beginning
of the eclipse, we may see the degradation. It is basically the altitude/time where
the signal begin to decrease rapidly which might constitute a reference.
.
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Figure 6. Superposed Signal for the channel 3-3.
Figure 7. Superposed Signal for the channel 3-2.
.
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The next step is to compare these curves to the model of extinction. This will
certainly help to better understand the dynamics of the earth atmosphere.
2. Connection with instrument degradation
We investigate in this section the possibility to study an eventual instrument
degradation by comparing the first light as seen by the Unit 3 during an eclipse
in January 2010 with those studied in the last section. As we probe different
layers (and especially different depth) of the earth atmosphere during an eclipse,
spectral bands such as EUV, UV, Visible and Infra-Red are not fully absorbed
at the same time/altitude. We first assume that the degradation is only due to
filters, if any. Two properties of the signal are here under investigation: first we
compare the absolute signal between both signals which may represent the level
of sensibility of the instrument, then the shape of the extinction curves which
may contains some information about the sensibility of each channel according
to the spectral range.
Herzberg Channel
The figure 8 displays the comparison between the extinction curves of the
Herbzerg channel for the eclipse of the first light in January 2010 (in black) and
the signals measured for three eclipses during November and December 2010 (in
colors).
First we may estimate the absolute degradation of the signal since the first
light, ≈ 16% of the signal is lost. Between January and December 2010, Unit 3
has been under solar exposure approximatively 50 hours. This could be easily
related to the absolute degradation of the signal as measured by the Unit 2.
While a change of absolute sensibility is obvious on the figure 8, we do not see
any change about the shape of the extinction curve, meaning that the spectral
response of the filter has not changed. So we propose again that this channel
might constitute a reference for forthcoming studies as long as this result stands
the test of time.
Lyman α Channel
.
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Figure 8. Comparions between the signal measured by the channel 3-2 during an eclipse
occurring in January 2010 (in black) and those occurring in November-December 2010 (in
colors).
The figure 9 presents also the comparison between the signal as measured
by the channel 3-2 during an eclipse occurring in January 2010 (in black) to
some occurring in November-December 2010 (in colors). Once again, one could
estimate the absolute degradation by comparing the pre-eclipse signal: ≈ 19%
of the signal is lost.
Here we can also see a change of the shape of the curve at the moment of
extinction. It appears for these particular eclipses that signals at early stages of
operations do not superpose over those measured in last November-December
2010.
Since we assumed that degradation is only due to filters, we could interpret
this difference by a change of the spectral response of the filter: it seems that
the channel 3-1 is more sensitive to UV and visible light after 50 hours under
solar exposure. We need to study more than one event to conclude about a
spectral change of the transmittance: further investigations are clearly needed.
This study should be also extended to Unit 2, which was exposed more longer
that Unit 3: if a spectral change is indeed confirmed for Unit 3, it could be really
problematic to the interpretation of the signal as measured by all the lyman α
channels.
.
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Figure 9. Comparison between the signal measured by the channel 3-1 during an eclipse
occurring in January 2010 (in black) and those occurring in November-December 2010 (in
colors).
.
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Abstract Solar ﬂares presumably have an impact on the deepest layers of the solar at-
mosphere and yet the observational evidence for such an impact is scarce. Using ten years
of measurements of the Na D1 and Na D2 Fraunhofer lines, measured by GOLF onboard
SOHO, we show that this photospheric line is indeed affected by ﬂares. The effect of indi-
vidual ﬂares is hidden by solar oscillations, but a statistical analysis based on conditional
averaging reveals a clear signature. Although GOLF can only probe one single wavelength
at a time, we show that both wings of the Na line can nevertheless be compared. The vary-
ing line asymmetry can be interpreted as an upward plasma motion from the lower solar
atmosphere during the peak of the ﬂare, followed by a downward motion.
Keywords Solar Flares · Photosphere · Chromosphere
1. Introduction
Solar ﬂares are the most powerful events occurring in the solar system. The mechanism
invoked for their energy release is the conversion of magnetic energy into radiation, ther-
mal and kinetic energy through the reconnection of magnetic-ﬁeld lines. More precisely,
the coronal magnetic ﬁeld suddenly changes its conﬁguration and free energy when the
stress imposed at its footpoints by photospheric plasma motion exceeds a certain threshold
(Archontis et al., 2005). The details of why and how the energy is released are still largely
debated (e.g. Schrijver, 2009). Once converted, the energy accelerates particles; part of these
are directed downwards and deposit their energy in the solar atmosphere while another part
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can eventually escape into interplanetary space. The interaction of these accelerated parti-
cles with the surrounding plasma ultimately results in electromagnetic radiation at various
wavelengths, from X-ray to radio domains (Benz, 2008).
One of the best observed manifestations of ﬂares is the appearance, after the impul-
sive phase, of loops that emit strongly in the extreme ultraviolet and soft X-rays (SXR).
Downward-accelerated particles lose their energy by collisions when they encounter the
dense chromospheric plasma. The local material is heated, expands, and then rises to ﬁll
the newly conﬁgured magnetic-ﬁeld loop where plasma cools down through radiative and
conductive losses. This is the model of chromospheric evaporation (Antonucci, Gabriel, and
Dennis, 1984; Fisher, 1987b): the hot plasma located just above the energy-deposition layer
evaporates towards the corona. The cool plasma just underneath is pushed down; this is
called chromospheric condensation. In this model, the energy-deposition layer is located
in the middle chromosphere or in the transition region. The rise of chromospheric plasma
is manifested by the observation of Doppler-shifted spectral lines that form at these tem-
peratures (Schmieder et al., 1987; Berlicki et al., 2005) and accompanied the downﬂow of
plasma as observed from the Hα line (Fisher, 1987a).
White-light (WL) continuum emission has been also observed in some ﬂares – that are
then called white-light ﬂares (WLF) – but their origin is unclear (Hudson, Wolfson, and
Metcalf, 2006). It is generally agreed that the WL emission takes place in the lower at-
mosphere, near the minimum temperature region or below (Aboudarham and Henoux, 1986;
Ding et al., 2003). How these layers are heated, however, remains unknown (see the re-
view by Ding, 2007). Among the various proposed mechanisms, direct heating by non-
thermal electron beams, chromospheric radiative back-warming, or H− continuum emis-
sion (Xu et al., 2006; Gan, Hénoux, and Fang, 2000) are often cited. When taken individu-
ally, none of these mechanisms can provide the amount of energy required by the observa-
tions. Direct heating in or near the photosphere has also been suggested (Ding et al., 1994;
Schrijver, 2009). The latter mechanisms suggest that the low solar atmosphere (the chro-
mosphere of course, but also the temperature minimum region and the upper photosphere
below) is heated during these ﬂares. As technology evolves, more WL emission is observed
during ﬂares (Jess et al., 2008; Kretzschmar et al., 2010). We present here observations in
visible light made by the Global Oscillations at Low Frequency (GOLF: Gabriel et al., 1997)
instrument onboard the Solar and Heliospheric Observatory (SOHO) since 1996. These ob-
servations give information on the low solar atmosphere during solar ﬂares.
One question that we address in this paper is the recurrent problem of retrieving a global
picture of the ﬂare since, in addition to the intrinsic variability of the events, the conditions
(position, amplitude, . . . ) vary and the observations are often made by different instruments.
We follow here the same approach as Kretzschmar et al. (2010) and search for a statistical
signature of ﬂares by analysing ten years of SOHO/GOLF data consisting in the intensity
of the Fraunhofer absorption Na D lines integrated over the full solar disk. These lines are
formed in the solar photosphere below the temperature minimum region (Caccin, Gomez,
and Roberti, 1980; Bruls, Rutten, and Shchukina, 1992). We refer here to the photosphere
as a few hundred kilometer thick region between the altitude where the optical depth at 500
nm is unity (τ500 = 1) and the temperature minimum region. More precisely, the wings of
the Na D line that we study in this paper are mostly generated between 300 and 500 km,
just below the transition region and the chromosphere (Eibe et al., 2001). Simulations and
observations for a quiet Sun atmosphere have been recently made for the formation of the
Na D lines (Leenaarts et al., 2010): this study strongly contributes to the idea that these
lines are originating from the photosphere. However during a ﬂare, the formation heights
of the Na D sodium may differ from quiet conditions. Nevertheless changes in the Na D
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lines during ﬂares thus indicate that ﬂares affect the lower solar atmosphere including both
photosphere and chromosphere. Our analysis therefore provides an opportunity to study
the inﬂuence of solar ﬂares on the lower solar atmosphere. This is particularly interesting
since the best observed ﬂare features usually occur in the upper solar atmosphere, where the
contrast between the ﬂare signal and the background emission is largest.
The intensity of the sodium line has been measured every ﬁve seconds by GOLF. The
good cadence, duration, and duty cycle of the observations, together with the high quality
associated with space-based observations, partly allow us to compensate for the lack of
spatial resolution. As we shall see below, large and even medium-amplitude ﬂares do have
a signiﬁcant impact on the Na line, which we interpret as the signature of photospheric
heating. Furthermore, this work also points to the possible inﬂuence of ﬂares on helioseismic
studies.
In Section 2 we introduce the GOLF instrument, the data, and the analysis technique. In
Section 3, the results are presented and discussed. Conclusions follow in Section 4.
2. Instrumentation and Data Analysis
2.1. The GOLF Instrument
GOLF, which is one of the three helioseismic instruments onboard SOHO, is a resonant-
scattering spectrophotometer that monitors periodic variations of the solar surface by ob-
serving the Doppler shift of the Na D1 and Na D2 Fraunhofer lines respectively at 589.6
and 589 nm integrated over the solar disk. The GOLF instrument cannot distinguish these
two lines and so it monitors the sum of the signals coming from both lines. These two lines
have approximately the same behaviour, and so we can have an idea of the evolution of one
absorption line even when working with the sum. The principle of this device, however, is
best understood by considering one single line.
GOLF was designed to measure the solar ﬂux in the wings of the absorption line, at
±0.0108 nm from the central rest wavelength as shown on Figure 1. By comparing the
intensity of the two wings, the Doppler shift can be retrieved and the frequency of solar
surface oscillations can be determined.
GOLF initially measured alternatively the intensity of each wing every 20 seconds. Un-
fortunately, due to a malfunction of the device, a single-wing working cycle had to be
adopted to ensure the safety of the instrument. We consider here red-wing observations from
15 October 1998 to 17 November 2002 and blue-wing observations from 11 April 1996 to
28 June 1998 and from 18 November 2002 to 23 May 2006. Note that an observed blue shift
(negative velocity by convention) corresponds to a motion towards the observer, i.e. upward
in the solar atmosphere. In the following, the SXR ﬂux is measured by the SEM instrument
onboard GOES in the 0.1 – 0.8 nm band.
2.2. The Method: Conditional Averaging
The signature of a single ﬂare has no discernible effect on the intensity measured by GOLF
because it is masked by omnipresent temporal ﬂuctuations at the photospheric level, which
are caused by internal acoustic waves and by granulation. GOLF was designed to study
these pressure waves, but for us they are background noise that mask the ﬂare signal. To
overcome this problem, we refrain from looking at individual events and consider the ﬂare
signature in a statistical sense. We use a conditional-averaging technique in order to see the
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Figure 1 Location of the two
wavelengths measured by GOLF.
When working with Doppler
shifts, one commonly expresses
wavelengths in terms of Doppler
velocities. The measured
intensity corresponds to
±5.5 km s−1 around the
wavelength at rest.
Table 1 Number of events for
different class flares and the wing
in which they are observed.
X M C B
Red wing 54 917 8585 1013
Blue wing 52 467 3804 5871
effects of solar flares. This technique has frequently been used to detect coherent structures
in turbulent flows (Block et al., 2006) and is called superposed epoch analysis in geophysics.
By averaging N time sequences that are synchronised with respect to the same trigger (in
our case the occurrence of the flare, as given by the peak intensity of SXR flux), incoherent
fluctuations are averaged out whereas reproducible features such as flare signatures add up.
We sorted the flares in decreasing SXR brightness, from the most powerful X-class flares
down to the weaker M-, C-, and B-class flares, by using the soft X-ray classes derived from
GOES observations. The largest flares are often accompanied by solar energetic-particle
events that perturb the instruments. To avoid a possible impact on our results, we discarded
flares whose peak energy exceeded 5 × 10−4 Watts m−2 and checked that the remaining
flares were not accompanied by such particle events. We excluded in that way the ten largest
flares out of a total number of 116 X-class flares. Table 1 indicates the number of events
observed in each wing.
3. Results and Discussion
3.1. Observed Changes in the Intensity
The results of the conditional averaging are summarised in Figure 2, which shows the aver-
age intensity of the red wing measured for 54 X-class flares (in black), and for 917 M-class
flares (in grey). Time zero [t = 0] corresponds to the peak intensity of the SXR flux. For
each flare occurring at time tf , we isolated a sequence running from tf − 90 minutes to
tf + 90 minutes and averaged the shifted time series.
Figure 2 reveals a small but significant increase in the intensity, which cannot be observed
in any individual event because it is masked by fluctuations. The relative increase in intensity
is about 0.03% for X-class flares and 0.008% for M-class flares. Similar results are obtained
for the blue wing. We conclude that flares do have an influence on the sodium line and thus
on the lower atmosphere. C-class flares also have a discernible effect on the intensity of
the sodium line but their influence is too weak to be properly studied and so we shall not
consider them further.
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Figure 2 Conditionally averaged intensity of the red wing, measured for X-class flares (dark thin line) and
M-class flares (grey line).
GOLF measures the intensity in one wing of the line, integrated over the full solar disk.
As the solar flare occurs over a small area on the Sun (less than 1% of the total surface), the
resulting intensity is the sum over the intensity originating from in the quiet Sun, which is
by far the most important contribution, and the intensity originating from the flaring area.
This explains why the increase in intensity is relatively weak.
3.2. What Causes the Intensity to Change?
Several mechanisms can be invoked to explain the observed intensity change during flares.
The main ones are:
• The temperature minimum region and the upper photosphere are heated, which results
in an excess continuum emission. This emission can originate from Paschen and/or H−
continuum. This effect has been invoked to explain WL emissions during solar flares (Xu
et al., 2006; Hudson, Wolfson, and Metcalf, 2006). We then expect the entire intensity
profile of the sodium line to increase and so both wings should vary by the same amount.
• Sodium is heated and excited or ionised. This causes a depletion of the absorbing sodium
and hence an increase in the intensity of the absorption line. The resulting signature is
the same as before. Hydrogen lines are known to change sometimes from absorption
to emission during very large X-class flares (Svestka, 1976). These lines, however, are
mostly generated in the upper chromosphere where more energy is released than in the
upper photosphere. As the Na D lines are generated in the upper photosphere, we expect
them to remain in absorption for all of the flares that we consider.
• Sodium is heated and some material is rising. This causes both a Doppler shift and an
intensity change. The upward flow of sodium shifts the line towards the blue and so the
intensity decreases in the blue wing with respect to the red one.
Other effects may contribute to this. The recombination of chromospheric sodium ions,
for example, which is enhanced by the flare-associated density increase, may shift the
sodium line to the blue and hence lead to a decrease in the blue wing.
If the GOLF sodium line had been measured simultaneously at different wavelengths
(as will be the case with the proposed GOLF-NG instrument (Turck-Chièze et al., 2006)),
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then a partial separation between these different mechanisms will be possible. Our obser-
vations, which are based on the measurement of one single wavelength at a time, a priori
totally exclude such a separation. The important point, however, is that even though we do
not measure the red and blue wings simultaneously, we do observe their average temporal
evolution under similar conditions. For that reason, the two wings are directly comparable
in a statistical sense even though individual events are never recorded simultaneously. A few
assumptions, however, need to be made before we can pursue such a comparison.
First, our events occur at different times, so we have to assume that the impact of flares
on the photosphere is not solar-cycle dependent. We can indeed reasonably assume that the
speed of plasma motions should be about the same, regardless of the phase of the solar cycle.
Secondly, for our samples to be statistically comparable, the number of events and the
average SXR flare intensity should be about the same in both categories. We checked this,
and the sizes of the samples, which are given in Table 1, are indeed sufficiently close. In
particular, the noise level, which is proportional to 1/
√
N (where N is the sample size),
should be approximately equal in both wings, for a given class of flares.
Since GOLF observes the full Sun, the sodium line integrates contributions coming both
from the quiet Sun and from active regions. Because of the statistical procedure, however,
the former are averaged out whereas the latter add up coherently. Obviously, the observed
variation in the integrated intensity is considerably smaller than that observed in the vicinity
of the flare.
Another point is the location of the solar flare on the Sun. Because of projection effects,
flares occurring at the centre of the disk and at the limb have different Doppler shifts along
the line of sight. The shift associated with radial motion is largest for flares located close
to the centre of the disk. To avoid such geometric effects, we restricted our sample to flares
whose heliocentric angle is less than 30 degrees.
3.3. Interpretation of the Intensity Increase
Let us start with X-class flares, whose signature on the sodium line is most evident.
Figure 3 shows the conditionally averaged intensities of both wings, together with their
difference (e.g. Ired – Iblue). The two samples have similar sizes (see Table 1) and similar av-
erage X-rays fluxes, so a statistical comparison is meaningful. The standard deviations for
both wings are very close. Moreover, the slow degradation of GOLF implies that instrumen-
tal errors should be about the same in both samples.
Interestingly, the blue and red wings evolve differently in time. The intensity of the red
wing is clearly higher at the flare maximum as compared to the blue wing. After the maxi-
mum, the reverse occurs, and the intensity of the red wing falls off more rapidly. Our inter-
pretation is sketched in Figure 4. The line represented in this sketch can be either Na D1 or
Na D2, as we assume that they behave similarly.
First, the intensity of the whole line profile rises, due to the excitation and heating of the
sodium. The intensity of both wings indeed increases during a flare. For that reason, Figures
4a, 4b, and 4c present a higher profile than for the quiet Sun. Moreover, the intensity dif-
ference at the peak of the flare suggests that the sodium profile is asymmetric. A blueshift
occurs, which means that sodium is rising, see Figure 4a. After the peak of the flare, a deficit
in intensity occurs in the red wing, which implies a downward motion of the plasma. A red-
shift may also occur, as represented in Figure 4b, meaning that the plasma is falling. Finally,
the excitation diminishes, see Figure 4c. Note that the lack of observation of the core of the
line prevents us from concluding about global changes in the line profile. The pertinent re-
sult, however, is the difference between both wings, which can be unambiguously attributed
to a Doppler shift.
E.1.1 The Inuene of Solar Flares on the Lower Solar Atmosphere 203
The Influence of Solar Flares on the Lower Solar Atmosphere 159
Figure 3 Top panel: conditionally averaged intensity of the red (in grey) and the blue (in black) wing for the
X-class flares. Curves have been smoothed over two minutes. Bottom panel: intensity difference between the
two wings (Ired – Iblue).
Figure 4 Schematic representation of the possible causes for the intensity changes observed in Figure 3. The
triangles represent the absorption profile at rest. (a) Blueshift: upward motion to chromosphere. (b) Redshift:
plasma is falling. (c) Reduced excitation of sodium: whole profile rises down, always with a redshift.
The intensity of both wings comes back to pre-flare values in approximatively 100 min-
utes, as shown in Figure 3. Not surprisingly, this duration is close to that observed in the
SXR flux. Figure 4 is meant to be schematic only. We do not know, for example, what is
really happening in the core of the line.
Similar conclusions apply to M-class flares (Figure 5), with a lower signal-to-noise ratio
and a shorter recovery time. The difference between the red and the blue wings (bottom
panel) is not properly resolved during the impulsive phase of the solar flare, while the red-
shift is clearly visible. These results provide direct evidence for the impact of flares on the
photosphere and not just on the chromosphere.
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Figure 5 Top panel: conditionally averaged intensity of the red (in grey) and the blue (in black) wing for the
M-class flares. Curves have been smoothed over two minutes. Bottom panel: intensity difference between the
two wings.
Photospheric sodium is affected by several effects during a solar flare. All of these ef-
fects (excitation, heating, motion) can change the profile of the Na D lines. The speed of
ascent could be determined using the Doppler shift caused by the plasma motion. These
effects however are simultaneous, which means that the change of intensity is not just due
to the Doppler shift. Furthermore, we sample the line at two wavelengths only, which is not
enough to distinguish if they were simultaneous the contribution from heating from that of
the Doppler shift.
Our interpretation of the plasma motion, with first an upflow and then a downflow of the
sodium during the flare, is based on the hypothesis that the Na D lines remain in absorption.
We already discarded flares whose peak energy exceeds 5 × 10−4 Watts m−2 in order to
exclude the most energetic events. Since the behaviour of the lines seems to be the same for
X-class and M-class flares, one can reasonably assume that the Na D lines always remain in
absorption for the events under consideration.
These results are a priori in contradiction with the observations of downflow in the
Hα line (Fisher, 1987a). Indeed, in the classical picture of chromospheric evaporation, the
energy-deposition layer is located in the middle of the chromosphere, and so one would ex-
pect photospheric lines such as Na D to behave similarly to the Hα line. A reconciliation
between these two pictures is difficult unless:
• The sodium affected by solar flares is not the photospheric sodium normally monitored by
GOLF for a quiet Sun, but the recombined chromospheric sodium that emits during solar
flares. The lines observed by GOLF should then behave like an upper chromospheric one.
The disagreement with the Hα lines then is not so surprising
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• The affected sodium originates from the photosphere. Our results then suggest that at
least part of the energy can reach lower altitudes than expected in the classical picture.
The upper photosphere can indeed be heated by several mechanisms (Aboudarham and
Henoux, 1986; Ding, 2007) leading to white-light emission from both the chromosphere
and the photosphere. Recent studies strongly suggest that these white-light flares are more
common than expected (Fletcher et al., 2007; Jess et al., 2008). As we do indeed analyze
the average over several flares, and not a particular event as for the Hα line, white-light
flares could have a predominant weight in our statistics.
These results and their interpretations are based on only two points in the spectral pro-
file, so the conclusion on the sodium dynamics in the lower solar atmosphere needs to be
confirmed by further studies. Our results nevertheless strongly suggest that the upper photo-
sphere is affected by solar flares.
4. Conclusions
The aim of this study was to investigate whether solar flares impact the Na D1 and Na D2
Fraunhofer lines, as measured by GOLF. A statistical analysis based on conditional aver-
aging reveals intensity increases during X- and M-class flares, which demonstrates that the
Na D lines are affected. Although GOLF observes only one wing at a time, the average
evolution of the red and blue wings can be compared in a statistical sense. The observed
intensity differences suggest the existence of plasma motions. The blueshift that coincides
with the peak of the flare can been interpreted as a upward plasma motion, which is most
likely associated with photospheric Na rising towards the chromosphere. The peak of the
flare is followed by a redshift, which corresponds to a downward flow. Since the Na D line
is mostly generated in the upper photosphere, our study thereby provides strong support for
the influence of flares on the lower solar atmosphere.
This interpretation is a priori in contradiction with the classical picture of chromospheric
evaporation. It can however be explained if we assume that white-light flares, for which
the lower solar atmosphere needs to be heated, have a preponderant effect in our statistics.
White-light flares could indeed be more common than expected, and our study supports this
idea. However, further quantitative studies are necessary before we can conclude that solar
flares do really affect the lower solar atmosphere. Plasma motions could be more accurately
determined with more than two measurements on the profile of Na D lines. GOLF-NG has
been proposed for that purpose. Another important conclusion is that future helioseismic
instruments should take into account the impact of solar flares in order to improve the mea-
surement of solar oscillations.
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ABSTRACT
Context. The solar irradiance in the UV is a key ingredient in space weather applications; however, because of the lack of continuous
and long-term observations, various indices are still used today as surrogates for the solar spectral irradiance.
Aims. As an alternative to current spectrometers we use a few radiometers with properly chosen passbands and reconstruct the solar
spectral irradiance from their outputs. The feasibility of such a reconstruction is justiﬁed by the high redundancy in the spectral
variability.
Methods. Using a multivariate statistical approach, we ﬁrst compared six years of daily-averaged UV spectra and a selection of
passbands (from existing radiometers) and solar indices. This leads to a strategy for deﬁning those passbands that are most appropriate
for reconstructing the spectrum.
Results. With four passdbands chosen from already existing instruments, we reconstruct the UV spectrum with a relative error of
about 20%. Better performance is achieved with a combination of passbands than with a combination of indices.
Key words. Sun: UV radiation – instrumentation: photometers – methods: statistical – methods: data analysis
1. Introduction
The solar irradiance in the ultraviolet (UV) is a key parameter
for solar terrestrial physics (Lilensten et al. 2008). Now, casting
the solar UV variability is also extremely important for climate
modelling (see Gray et al. 2010, for a review). In solar physics,
the most energetic part of the solar UV spectrum is conven-
tionally divided into middle UV (MUV, 200–300 nm), far UV
(FUV, 122–200 nm), extreme UV (EUV, 10–121 nm), and soft
X-rays (XUV, 0.1–10 nm) (Tobiska & Nusinov 2006). Different
classiﬁcations are used in other domains, such as in medicine.
The solar spectral variability in the UV is complex and highly
dynamic, and it directly affects the thermosphere/ionosphere
system. Various space weather applications, such as orbit de-
termination, satellite communications, and positioning require a
continuous and radiometrically calibrated monitoring of the so-
lar spectral irradiance in the UV. It is also necessary to under-
stand how the solar UV variability may affect climate directly or
indirectly. Many chemical cycles are indeed affected by the solar
spectral irradiance in the UV (Egorova et al. 2004).
The long-term monitoring of the UV, however, is a major
challenge. Measurements must be carried out in space, where
current instruments suffer from ageing, degradation, and signal
contamination. Until 2003, when the SORCE satellite started
operating, there was no continuous monitoring of the complete
UV spectrum. This lack of data has been particularly severe in
the EUV range, and was termed the “EUV hole” (Schmidtke
et al. 2002), which ended with the launch of the TIMED satellite
in February 2002 (Woods et al. 2005).
The solar atmosphere is not in thermodynamic equilibrium
and so the formation of the solar UV spectrum cannot be de-
scribed by a Planck spectrum. For that reason, several physical
mechanisms need to be considered. In the MUV range, several
important Fraunhofer absorption lines (e.g. Mg II at 280 nm)
are noticeable, which come from elements in the chromosphere
and the photosphere. The MUV range, however, is dominated
not by separate absorption lines but by an immense number of
unresolved spectral lines that form the UV line haze (e.g. Busá
et al. 2001). At the considered temperature in the upper solar
atmosphere, many charged ions are involved. Intense emission
lines coming from the de-excitation of these ionised atoms are
a prevalent process of emission: coronal lines predominate at
shorter EUV wavelengths, while those of the transition region
and the chromosphere are found at longer EUV wavelengths and
in the FUV range. The EUV range is, moreover, dominated by
the Lyman series for H (Lyα at 121.6 nm) and by He II (Lyα
at 30.4 nm), both of which are emitted in the transition region.
These lines, however, are coupled with higher layers, so they
cannot be assigned to a speciﬁc altitude (Vourlidas et al. 2001).
Finally, the continuum of the UV spectrum is driven by free-
bound and free-free processes arising in the upper photosphere.
For wavelengths above 160 nm, however, the continuum mainly
mainly originates in the chromosphere.
Because of this diversity of processes, the spectral variability
has many degrees of freedom, and there is a priori no reason for
different spectral lines to evolve similarly. One may then expect
the integration of the solar spectrum over ﬁnite spectral bands
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to irreversibly destroy the information that is needed to recon-
struct some of the spectral lines contained in these bands. As we
shall see later, this is not necessarily the case, since the spectral
variability is remarkably coherent.
The Sun varies on all times scales and its variability is
strongly wavelength-dependent (Lean 1987). The variability on
a 27-day solar rotation scale, for example, is mostly related to the
appearance and disappearance of active regions at the solar sur-
face. The center-to-limb variation causes a 13.5-daymodulation,
with an excess of emission for spectral lines that exhibit limb
brightening (e.g. coronal lines) and a deﬁcit for wavelengths that
exhibit limb darkening, such as the 168–210 nm range (Crane
et al. 2004). Eruptive phenomena, whose time scales range from
minutes to hours, mostly affect the EUV and the XUV bands.
Long-term variations, such as the solar cycle modulation, also
have a more marked impact on the shorter wavelengths.
The lack of continuous observations in the EUV has
prompted the development of several empirical approaches
to reconstructing that part of the solar spectrum. The most
widespread approach is based on the use of solar proxies as sub-
stitutes for the solar irradiance. The radio ﬂux at 10.7 cm (F10.7)
(Tapping & Detracey 1990) and the MgII core-to-wing index
(Heath & Schlesinger 1986) are widely used for that purpose.
Linear combinations of these proxies and their 81-days running
mean, or nonlinear functions of them (such as the E10.7 proxy)
are today used in many models (Hinteregger 1981; Lean et al.
2003; Tobiska et al. 2000; Richards et al. 1994, 2006).
A second approach consists in considering the solar spec-
trum as a linear superposition of reference spectra that originate
in different regions on the solar disk. Such regions can be deter-
mined on the basis of either solar images or solar magnetograms:
– solar images images in the EUV and in the UV have been
used by several authors to estimate the relative contributions
of solar features such as the quiet Sun, coronal holes, and
active regions. Their respective contrast may be deﬁned em-
pirically (e.g. Worden et al. 1998), or semi-empirically using
the differential emission measure (e.g. Warren et al. 1998;
Kretzschmar et al. 2004). Some recent progress in automated
image processing allows users for tracking such solar fea-
tures in near real-time (e.g. Higgins et al. 2010);
– a different approach consists in assuming that the solar vari-
ability in the UV, visible and infra-red is mainly driven by
solar magnetic features such as the quiet Sun, umbra, penum-
bra, or faculae. Their relative contributions are estimated
using solar magnetograms, and a solar atmosphere model
is used to assign a spectrum to each region (Krivova &
Solanki 2008). Although these models are steadily improv-
ing, the EUV range cannot be properly described by them
yet (Shapiro et al. 2010).
These different approaches all suggest that the solar spectral
variability in the UV can be described by only a few terms. A
three-component model already provides a remarkably good re-
construction (Lean et al. 1982). This unique property has re-
cently been conﬁrmed by statistical analysis (Amblard et al.
2008).
Such a small number of contributions is the consequence of
the remarkable coherency of the solar spectral irradiance, which
is manifested by the similar time evolution of the irradiance as
observed at different wavelengths. Floyd et al. (2005), for ex-
ample, show that emissions coming from the upper photosphere,
the chromosphere, the transition region, and the lower corona are
strongly correlated on time scales that exceed the dynamic time
of sporadic events such as ﬂares. The reason for this high cor-
relation resides in the strong structuring of the solar atmosphere
by the magnetic ﬁeld (Domingo et al. 2009).
This coherency in the variability is a key property for our
study since it implies that the spectral irradiance at a speciﬁc
wavelength can be almost totally reconstructed from other wave-
lengths or from other spectral bands. This property has so far
been investigated in two different ways:
– by combining observations with the CHIANTI database,
Kretzschmar et al. (2006) showed that the EUV spectrum can
be retrieved from the observation of a selected set of lines.
The relative error on their reconstructed spectrum is below
10%, using only six to ten lines. Feldman et al. (2010) ex-
plore the same idea by using the observation of six narrow
passbands, processed with an atomic code;
– Dudok de Wit et al. (2005) came to the same conclusion by
using a statistical approach that determines how similarly
spectral lines evolve in time. They also provide a strategy
for selecting the most appropriate lines.
It is interesting to note that both approaches lead to similar sets
of lines. There are now two different strategies for reconstruct-
ing the spectrum for space weather purposes and both involve
empirical models. The ﬁrst one is to rely on linear combina-
tion of indices alone. For this we beneﬁt from long historical
records that are calibrated relatively well and are often measured
from the ground. Most of these inputs comply with the require-
ments of operational services. Their long-term stability is partic-
ularly important for assessing decadal variations. Dudok de Wit
et al. (2009), however, have shown that no single index can prop-
erly reconstruct the solar EUV/FUV/MUV irradiance on all time
scales.
The second strategy, which we want to advocate here, is to
reconstruct the solar spectral irradiance from the measurement
of a small set of passbands. The idea is to pave the way for fu-
ture space experiments that use radiometers with a few (typi-
cally less than six) channels to measure the irradiance in prop-
erly chosen spectral bands. As already discussed by Kretzschmar
et al. (2008), such instruments are an interesting complement to
classical spectrometers, which makes them particularly suited to
space weather needs.
In the following, we test this idea with three existing ra-
diometers: EUVS onboard GOES, LYRA onboard PROBA2,
and PREMOS onboard PICARD. These instruments together of-
fer 11 passbands in the EUV, the FUV, and the MUV. Since none
of them has delivered enough data yet to carry out a proper statis-
tical analysis, we simulated their responses by using their trans-
mittance characteristics and six years of daily measurements
from the TIMED and SORCE satellites.
The input data are discussed in Sect. 2. In Sect. 3, the statis-
tical method we use to compare the variabilities is presented and
a strategy for selecting the best passbands proposed. Different
sets are tested in Sect. 4, and the results discussed in Sect. 5.
Conclusions follow in Sect. 6.
2. The data set
Our objective is to reconstruct the solar spectral variability in
the EUV/FUV/MUV bands, which are the most important ones
for space weather applications and for Sun-stratosphere studies.
While the EUV band is important for thermosphere/ionosphere
speciﬁcation, the FUV and MUV bands are essential for climate
modelling. No single instrument can measure this full range, so
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we rely on a composite coming from various instruments. For
that reason, we restrict our spectral range from 27 to 280 nm.
Our study is based on six years of daily solar spectral irra-
diance from August 1, 2003 until January 1, 2010. This span
covers the declining solar cycle and the rise of the next cycle.
We consider the daily median in order to exclude ﬂares. Here
we focus on time scales of days and beyond, since impulsive
variations do not exhibit the same coherency as longer term
variations. Indeed, physical conditions are unique for each ﬂare
(Woods et al. 2006). Its extension to impulsive events will be
investigated in a future work. Several empirical models, such as
the Flare Irradiance Spectral Model (FISM) (Chamberlin et al.
2008), have been speciﬁcally designed to reproduce the short-
term spectral variability.
The data in the 27–115 nm range come from the EUV
Grating Spectrograph (EGS), which is part of the Solar Extreme
Ultraviolet Experiment (SEE) onboard TIMED (Woods et al.
2005). This instrument has a spectral resolution of 0.4 nm,
but the data are rebinned to 1 nm for the present study. The
115–280 nm range is covered by the SOlar Stellar Irradiance
Comparison Experiment (SOLSTICE) instrument onboard the
Solar Radiation and Climate Experiment (SORCE), which also
has a binsize of 1 nm (Rottman 2005). We use version 10 data
both for TIMED and for SORCE. The current version of the
SORCE SOLSTICE level 3 irradiance (version 10) shows an
anomalously large amount of variability in the 210–230 nm
range. The SOLSTICE instrument scientists believe that this is
due to an underestimate of the ﬁeld-of-view component of the
degradation correction (Snow et al. 2005). Additional calibra-
tion measurements will be used in determining this correction in
the next data release. For this reason, we discard the 210–230 nm
range in the following. As several of the detectors we consider
cover the XUV range, we extend the data set toward shorter
wavelengths using the measurements from the XUV Photometer
System (XPS) onboard SORCE, which are processed with an al-
gorithm using CHIANTI spectral models (Woods et al. 2008).
Our ﬁrst objective is to show which sets of existing pass-
bands are most appropriate for reconstructing the solar spectral
variability from a linear combination of them. To do so, we con-
sider a set of 11 passbands from three existing instruments, see
Table 1:
– ﬁve passbands from the EUV sensor (EUVS) onboard
GOES-13 (Fineschi & Viereck 2007), which cover most of
the EUV spectrum. These passbands were deﬁned speciﬁ-
cally for the reconstruction of the EUV range;
– four spectral channels from the Large Yield Radiometer
(LYRA) onboard PROBA2 (Hochedez et al. 2006). PROBA2
is actually a technologicalmission, and some of the detectors
from LYRA are based on new solar-blind diamond technol-
ogy;
– two passbands from the PREcision MOnitoring Sensor
(PREMOS) radiometer onboard PICARD (Thuillier et al.
2006). This instrument has longer wavelengths since one of
the scientiﬁc objectives of PICARD is to study the solar ra-
diative impact on ozone chemistry in the terrestrial atmo-
sphere.
LYRA/PROBA2 was launched in November 2009 but has not
yet delivered long enough records to enable a statistical study.
PREMOS/PICARD was launched in June 2010. EUVS/GOES-
13 was launched on May 2006 but continuous observations
lasted only from August through November 2006 (Evans et al.
2010).
Table 1. List of the passbands (with their letter code) used in this study
and their spectral range.
Channel Letter Code Spectral Range (nm)
EUV A A [5–15]
EUV B B [25–34]
EUV C C [17–67]
EUV D D [17–84]
EUV E E [118–127]
LYRA Al Al [17–70]
LYRA Zr Zr [1–20]
LYRA Ly Ly [115–125]
LYRA Hb Hb [200–220]
PREMOS 1 P1 [210–220]
PREMOS 2 P2 [260–270]
In the following, we simulate the output of these 11 pass-
bands by convolving the data from TIMED and SORCE with
their actual transmittance and subsequently compare these out-
puts to all the other wavelengths of the EUV/FUV/MUV spec-
trum. In doing so, we make some important hypotheses. First,
we assume that the transmittance of the detectors and their ﬁlters
does not degrade in time. As we discard the 210–230 nm range,
PREMOS 1 will not be considered in the following. For the same
reason, the Herzberg channel from LYRA (200–220 nm) does
not include wavelengths beyond 210 nm. Although this does not
affect our conclusions, one should keep in mind that this chan-
nel does not faithfully represent the response from LYRA. The
second assumption is that the simulated responses are as good
as the input data are. That is, any artefact in the input data will
affect the outputs. This inbreeding cannot be avoided because
the TIMED and SORCE data are the only spectral irradiance
measurements that are available. Our work should therefore be
understood as a theoretical case of what could possibly be done
with a true response from the passbands.
The next part introduces the statistical approach we used to
determine the correlation between ﬂuxes and passbands.
3. Statistical method
To reconstruct the solar spectrum from the observations of few
spectral bands, we ﬁrst need to determine which wavelengths
behave similarly. Two wavelengths are said to be redundant if
the solar irradiance I(λ, t) at these two wavelengths, once prop-
erly normalised, exhibits the same time evolution. To this aim,
we use a classical technique in multivariate statistics called mul-
tidimensional scaling (Chatﬁeld & Collins 1990), which allows
us to represent graphically the dissimilarity between correlated
variables. This dissimilarity is expressed by a distance, which is
estimated here between each pair of wavelengths or passbands.
This distance can be deﬁned in different ways, but the most fa-
miliar measure of dissimilarity is Euclidean distance, such that
δ(i, j) =
√∑
t
(
φ(λi, t) − φ(λ j, t)
)2
, (1)
where φ(λ, t) = I(λ, t) − 〈I(λ, t)〉t
σIλ
represents the standardised ir-
radiance at wavelength λ, 〈·〉t expresses time averaging, and σIλ
is the standard deviation of the considered irradiance. When the
data are highly correlated, as is the case here, then they can be
represented reasonably well on a 2D map, while letting their
pairwise distance reﬂect their dissimilarity. The idea is thus to
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project our multidimensional cloud of wavelengths on a 2D sub-
space that captures their salient properties in terms of distances.
A better known example of multidimensional scaling is recon-
structing a map of a country according to distances between all
pairs of cities.
Interestingly, the location of all the points on the 2D map
can be readily obtained from only a few matrix operations, using
the Singular Decomposition Method (SVD) (Golub & Van Loan
2000). This technique decomposes the normalised irradiances
into sets of separable functions of time and wavelength
φ(λ, t) =
∑
i
Wi fi(λ)gi(t), (2)
with the condition that these functions are orthonormal, i.e.,
〈 fi(λ) f j(λ)〉λ = 〈gi(t)g j(t)〉t =
{
1 if i = j
0 if i , j. (3)
Each weight squared W2i represents the amount of variance that
is described by the ith dimension. Weights are conventionally
sorted in decreasing order. Here, the ﬁrst weights carry a major
fraction of the variance thanks to the remarkable redundancy of
solar spectral variability. This justiﬁes in principle the projection
of all wavelengths on a low-dimensional subspace where the co-
ordinates of each wavelength along the ith dimension (axis) is
simply given by Wi fi(λ). The major advantage of this approach
is that the dissimilarity between all wavelengths and passbands
can be evaluated at a single glance. Doing the same by means
of the more classical tables of pairwise correlation coefficients
would be intractable.
Different time scales in the solar variability also express dif-
ferent physical mechanisms. To explore this in more detail, we
built two data sets, a lowpass and a highpass one, with a cut-
off at 81 days (using a Butterworth ﬁlter). This cutoff of three
solar rotation periods approximately corresponds to the lifetime
of active regions. High- and low-pass data respectively capture
rapid variations and solar rotation effects, and slow variations,
including the solar cycle.
In what follows, we ﬁrst normalise the data and subsequently
ﬁlter them before applying the multidimensional scaling. For the
sake of comparison, two of the most widely used UV indices,
namely the F10.7 and the MgII indices, are included in the anal-
ysis.
3.1. Long time scales
Let us ﬁrst consider the lowpass ﬁltered data, which describe the
long-term evolution of the solar spectral irradiance on scales of
several months and beyond. The ﬁrst three projections obtained
by SVD respectively capture 96%, 2%, and 1%of the variance.
From this we readily conclude that the salient features are prop-
erly described by a 2D and even by a 1D projection. This is
not surprising since the long term evolution is very similar at
all wavelengths and also in the two solar indices.
Figure 1 presents the 2Dmap. Addingmore dimensions does
not give deeper insight and merely complicates the visualisation.
Neither the meaning of the axes nor the units are important here;
what does matter is the relative distance between the points, each
of which corresponds to a wavelength bin, a passband, or an in-
dex. This distance directly reﬂects the degree of dissimilarity be-
tween the variability between corresponding points. In a forth-
coming paper, we shall elaborate on the physical interpretation
of these projections. In Fig. 1, most of the scatter occurs along
the vertical axis. Most wavelengths are grouped in one single
Fig. 1. 2D representation of the normalised ﬂuxes for long time scales.
Colour codes correspond to wavelengths (nm). Passbands and indices
are indicated by letters (see Table 1). The two axes correspond to
Wi fi(λ).
cluster, and the only outliers are some wavelengths in the 45–
70 nm range, which are known to suffer from instrumental arte-
facts associated with degradation. The ten passbands are repre-
sented in Fig. 1 by a letter coding, see Table 1. As expected, all
passbands are located within the main cluster of points, except
for PREMOS 2 (P2), which coincides with the spectral band it
is supposed to describe. The F10.7 and MgII indices are clearly
located outside of the cluster of points, so even though they are
reasonably good indices, better performance can achieved here
by using passbands. This is precisely the reason for advocating
a reconstruction from a few passbands rather than from indices.
It is worth mentioning that any linear combination of two
nearby passbands will be located approximately on a straight
line passing through them. As an example, we included in the
analysis the average of PREMOS 2 and EUV B, giving the red
point “H” in Fig. 1. One can check that this point is indeed lo-
cated half way between “P2” and “B”. From Fig. 1, we can now
propose a strategy for selecting the best passbands: they should
be located as close as possible to the different wavelengths while
being distributed all over the cluster. In addition to this, linear
combinations of passbands (i.e. lines linking pairs of passbands)
should cover the clusters. We conclude from Fig. 1 that any of
the passbands (except PREMOS 2) can be used for reconstruct-
ing the long-term variability in the EUV and FUV, since their
long-term evolutions are very similar. In particular, there is no
compelling reason for distinguishing emissions originating in
the corona (as measured as EUV A-D, LYRA Al, and LYRA Zr)
or emissions from lower layers, as provided by LYRA Ly and
EUV E. These two passbands exhibit a different behaviour be-
cause LYRA Ly has a strong contribution of wavelength long-
ward of 130 nm, while EUV E is a narrow ﬁlter centred on the
bright Lyman-α line. A rapid estimation actually shows that the
scatter of these passbands on the 2D map is within the instru-
mental error bars of the data from the different instruments. In
the MUV range, PREMOS 2 is recommended for wavelengths
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longer than 230 nm, so depending on the range that needs to
be reconstructed and the desired accuracy, one can use either
one passband only for the EUV & FUV or two for the whole
UV spectrum. There is no need to have more of them.
Besides the choice of the passbands, other criteria require
considerationwhen designing a radiometer measuring the UV ir-
radiance. The detector technology is one of them. Detectors us-
ing silicon technology exhibit some drawbacks, especially the
high sensitivity to visible light or the signal contamination due to
the low-working temperature of the detectors needed to limit the
noise. Wide band gap materials, such as diamond, cubic boron
nitride, and aluminium nitride, would deﬁnitely help to circum-
vent these limitations of silicon detectors (Hochedez et al. 2000).
In contrast to silicon, diamond detectors (with a gap potential
Eg ≈ 5.5 eV at room temperature) are “solar-blind” with an
UV/Visible rejection ratio of at least four orders of magnitude.
Because they are less subject to pinhole degradation and more
radiation hard, diamond detectors should also present a longer
lifetime than silicon detectors making them a priori suitable for
space weather missions. The LYRA and PREMOS detectors use
diamond technology, so when in the following some passbands
are found to be equivalent, we prefer these diamond detectors. To
reconstruct the long-term variability of the UV solar spectrum,
we propose LYRA Ly and PREMOS 2 for the following.
To check this strategy, we compared two reconstructions of
the solar spectrum, one that is based on above-mentioned pair
of channels and another based on a combination of pass bands
that offers the best coverage of the entire spectrum (Lyra Al,
LYRA Ly, LYRAHb, and PREMOS 2). The results are very sim-
ilar, which supports the validity of our statistical approach and
also points out that it is unnecessary to entirely cover the solar
spectrumwith different passbands in order to capture the spectral
variability. Only a few passbands (here two) are needed to cap-
ture the salient properties of the long-term spectral variability. It
must be stressed, however, that these conclusions are only based
on the last six years of data, and so one should be cautious in
extrapolating them to future solar cycles. Future measurements
of the full UV spectrum will tell us how our empirical models
stand the test of time.
3.2. Short time scales
Short time scales capture time scales below 81 days and thus
mostly reﬂect the variability associated with solar rotation. The
ﬁrst three weights of the SVD method respectively capture
82%, 8%, and 4% of the variance. The coherency of the spec-
tral variability is not as strong anymore as with the long-term
evolution, as was to be expected from the properties of the
EUV/FUV/MUV spectrum. In spite of this, a 2D map still cap-
tures over 90% of the variance and thus represents the relative
distances relatively well between the spectral lines. This map is
shown in Fig. 2. In contrast to Fig. 1, we now see a clear structur-
ing according to the wavelength along the vertical axis, with the
hot coronal lines at the top, while most chromospheric and tran-
sition region lines are at the bottom. Wavelengths above 180 nm
are clustered differently along the horizontal axis. A ﬁner anal-
ysis of the ﬁrst two functions of time gi(t) reveals that the hor-
izontal axis represents the modulation amplitude on a 27-day
solar period, while the vertical axis captures the 13.5-day mod-
ulation amplitude, which is a signature for center-to-limb vari-
ations. The F10.7 index remains outside of the cloud of points,
which again illustrates the superior performance of passbands.
In contrast to the long-term scales, passbands are no longer
located within a unique cluster. As in Fig. 1, the passbands
Fig. 2. Same plot as Fig. 1, for short time scales (<81 days).
coincide with the spectral bands they are supposed to describe.
Based on the strategy developed in Sect. 3.1, we can deﬁne the
most appropriate set of passbands for reconstructing the short-
term variability. According to Fig. 2, the next six candidates ex-
hibit very similar time evolutions: LYRA Al, LYRA Zr, and the
four spectral bands from EUVS (EUVA-D). Only one is needed
approximately to reconstruct the ﬁve others. LYRA Al could
be an excellent choice since the spectral band of this particular
channel includes He II at 30.4 nm, but also uses diamond tech-
nology. Finally LYRA Al, combined with LYRA Ly, LYRA Hb,
and PREMOS 2, will provide excellent coverage of the 2D map.
These four ﬁlters are therefore recommended for reconstructing
the short term variability of the solar UV spectrum. This leads us
to distinguish emissions coming from the corona (as measured
by EUV A-D, LYRA Al, and LYRA Zr) from emissions coming
from lower layers (as provided by LYRA Ly and EUV E). We
checked the performance of all 210 combinations of four pass-
bands out of ten and our choice indeed comes out as one of the
very few combinations that minimises the reconstruction error
(to be discussed below).
4. Reconstruction method
Our empirical model for reconstructing the UV spectrum is
based on a linear combination of the response of the passbands
(Fi):
Iﬁtted(λ, t) =
∑
i
θi(λ)Fi(t). (4)
One model is built for ﬁtting the long-term evolution, and a dif-
ferent one is for the short-term evolution. The ﬁtting capacity of
these models can in principle be augmented by including more
regressors, with for example a constant term, or nonlinear com-
binations of the ﬂuxes. We found, however, that the resulting im-
provement in the reconstruction was not signiﬁcant as compared
to the inherent uncertainty of the data. A convenient measure of
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Fig. 3. Relative error for the long time scale versus wavelength (nm)
for the set of passbands (LYRA Ly and PREMOS 2 in blue), and for
the reconstruction based on two indices (Mg II and F10.7, in red). The
solar spectrum is shown for comparison in black, with 1-nm resolution.
the quality of the reconstruction is the relative error, which is
deﬁned as
ǫ(λ) = 〈|Imeasured (λ, t) − Iﬁtted (λ, t)|〉t
σλ
, (5)
where σλ is again the standard deviation of Imeasured (λ, t). This
estimate gives values that are considerably higher than the ones
obtained from the more conventional deﬁnition, in which a nor-
malisation versus the average value is used. Our choice is moti-
vated by the need for reconstructing the spectral variability and
not just the average spectral irradiance.
We estimate the model parameters (θi) by using a least-
squares method and compute the relative error on different time
intervals. The model is trained on a sample of 600 days (includ-
ing both solar maximum and solar minimum) and then tested on
the remaining 1600 days (see Fig. 5).
We now look at the reconstruction based on the response
from passbands, on one hand, and on indices (F10.7 and Mg II),
on the other. As mentioned before, we do not investigate the
210–230 nm range.
4.1. Long time scales
We ﬁrst consider the reconstruction for long time scales. Using
the result from Sect. 3.1, we use the passbands LYRA Ly and
PREMOS 2 for reconstructing the long-term variability. The rel-
ative error is displayed in Fig. 3; also shown is the relative error
obtained by using only the Mg II and F10.7 indices only. The
two passbands suffice for reconstructing the long-term variabil-
ity of the UV solar spectrum with a relative error of about 20%.
While PREMOS 2 is deﬁnitely required for the MUV range, any
of the other passbands can be used for reconstructing the EUV
& FUV ranges with a similar relative error. Their performance
is deﬁnitely better than for the indices alone.
4.2. Short time scales
For short time scales, we use the set of passbands that minimises
the relative error on the reconstruction of the short-term vari-
ability: LYRA Al, LYRA Ly, LYRA Hb, and PREMOS 2. The
Fig. 4. Relative error for the short time scales versus wavelength (nm)
for a model based on four passbands described in Sect. 4.2 (in blue), and
for the reconstruction based on two indices (in red). The solar spectrum
is shown for comparison in black, with a 1-nm resolution.
relative error for the four passbands and the two indices, are dis-
played in Fig. 4. Let us stress that the F10.7 and MgII indices
are not surrogates for the MUV range, so a better gauge for pho-
tospheric emissions is needed, which explains the dramatic in-
crease in the relative error for wavelengths above 180 nm. By
using the passbands, the short-term variability of the UV so-
lar spectrum can be reconstructed with a relative error of about
20% for the FUV and MUV ranges. Some wavelengths in the
EUV range, however, are more difficult to reconstruct.
5. Total reconstruction
We now combine the models for the long and the short time
scales to reconstruct the full spectral irradiance. The set of pass-
bands we use is the same as before: LYRA Ly and PREMOS 2
for long time scales and LYRA Al, LYRA Ly, LYRA Hb, and
PREMOS 2 for short time scales. Both LYRA Al and LYRA Hb
are unnecessary for the reconstruction of the long time scale
since their temporal behaviour is redundant with LYRA Ly. The
results are summarised in Fig. 5, which displays four typical
wavelength bins and their reconstruction, with the residual er-
ror (i.e. the difference between the two). The irradiance in the
30.5 nm bin is dominated by the He II line at 30.34 nm with
a signiﬁcant contribution from coronal lines. The 121.5 nm bin
represents the strong Lyα line, which is very well reconstructed.
The two other bins represent the contribution of the Si II at
181.69 nm and the Mg I absorption edge at 251 nm. The 27-
day modulation is properly reconstructed as expected, while one
can notice a slight discrepancy (less than 1%) over the long term
for wavelength in the MUV range. According to this study, four
passbands suffice for reconstructing the solar variability in the
UV range with a relative error of about 20%. However, several
wavelengths in the 40–70 range remain difficult to reconstruct.
This was to be expected because these bins are also located away
from the clusters in Figs. 1 and 2. The main raison for this is
probably the instrument degradation, which causes long-term
drifts.
The deﬁnition of a set of passbands dedicated to monitoring
the UV solar spectrum is not unique. The statistical strategy de-
veloped here allows deﬁning several sets of passbands that could
give similar results.
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Fig. 5. Comparison between the measured (in black) and the ﬁtted (in colour) irradiances, for four wavelengths on the left and their residual on the
right. The measurement precision (4% for SEE, 1% for SOLSTICE) is indicated in each plot. The ﬁt is based on the set of passbands described in
the text. The model parameters are estimated from the maximum and the minimum of the solar cycle (in red), while the relative error is estimated
within the blue interval, which corresponds approximatively to 1600 days.
The model parameters (θi) here depend directly on the in-
strument EGS/TIMED and SOLSTICE/SORCE data, which are
the only spectral irradiance measurements that are available for
the whole UV spectrum. The quality of the reconstruction should
therefore be linked to the quality of the inputs data. The key ﬁg-
ure here is the absolute accuracy of the measurements: 10–20%
for EGS and 1.2–6% for SOLSTICE, where our reconstruction
is as good as the spectral irradiances inputs are. Besides, the
model parameters depend directly on the chosen passbands. A
full characterisation of the responsitivities of the chosen chan-
nels is therefore required to compute the appropriate model pa-
rameters. Next comes the problem of the degradation of the
passbands, including changes in the spectral responsivities. Few
studies have been done in the past, and the degradation is of-
ten modelled by an empirical law (e.g. Floyd 1999). The chosen
passbands should exhibit minor degradation or at least a degra-
dation that can easily be modelled to adjust the model parame-
ters. The choice of the technologies of ﬁlters and detectors is also
a major criterion. A radiometer dedicated to the space weather
should be as robust as possible to allow long-term monitor-
ing. Diamond detectors should thus be an excellent choice and,
LYRA will certainly provide information about the longevity of
these detectors.
6. Conclusions
We have investigated here how the solar spectral variability in
the EUV/FUV/MUV bands (for time scales of days and beyond)
can be reconstructed empirically from the linear combination of
the observations made in a few spectral bands. To do so, we
ﬁrst simulated the response of ten existing detectors with dif-
ferent passbands, using six years of daily measurements of the
UV spectrum from SORCE and TIMED. Next, we proposed a
strategy for determining the best combination of detectors, us-
ing a graphical representation based on multidimensional scal-
ing. We identiﬁed several key spectral ranges from a statistical
point of view and for a non-ﬂaring Sun at a resolution of 1 nm.
This work points out that it is unnecessary to entirely cover
the solar spectrum with different passbands in order to recon-
struct the spectral variability at all wavelengths. Some non-
overlapping passbands give very similar responses that are well
within the experimental error of the instruments. This is a man-
ifestation of a few degrees of freedom in the solar spectral vari-
ability. As a consequence of this, the UV spectrum can be re-
constructed between 27 and 280 nm using only four passbands
and with a relative error of about 20%. The error obtained by
reconstructing the spectrum only from solar indices, such as
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F10.7 and Mg II, is about two times larger. Direct observa-
tions of a few passbands therefore bring a major improvement
to spectral reconstructions, as compared to proxy-based recon-
structions. However, we must stress that this study is only based
on six years of observations. So at least one full solar cycle is
needed to validate it.
As an outcome of this study, we are now using the four chan-
nels of LYRA/PROBA2 to reconstruct the solar spectral vari-
ability in nearly real time. The recent launch of the Extreme ul-
traviolet Variability Experiment (EVE) onboard Solar Dynamics
Observatory (SDO) (Woods et al. 2010) will provide an opportu-
nity to extend our study to the XUV range and with a subminute
cadence. As no observation of the full UV spectrumwill exist af-
ter the SORCE missions ends, the method presented here will be
useful for ﬁlling spectral gaps. Finally, this study paves the way
for a simple instrumental concept that could be used for mon-
itoring the solar UV spectrum in the framework of the Space
Situational Awareness programme.
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a b s t r a c t
In the framework of future space missions to Ganymede, a pre-study of this satellite is a necessary step to
constrain instrument performances according to the mission objectives. This work aims at characterizing
the impact of the solar UV flux on Ganymede’s atmosphere and especially at deriving some key physical
parameters that are measurable by an orbiter. Another objective is to test several models for reconstruct-
ing the solar flux in the Extreme-UV (EUV) in order to give recommendations for future space missions.
Using a Beer–Lambert approach, we compute the primary production of excited and ionized states due
to photoabsorption, neglecting the secondary production that is due to photoelectron impacts as well as
to precipitated suprathermal electrons. Ions sputtered from the surface are also neglected. Computations
are performed at the equator and close to the pole, in the same conditions as during the Galileo flyby.
From the excitations, we compute the radiative relaxation leading to the atmospheric emissions. We also
propose a simple chemical model to retrieve the stationary electron density. There are two main results:
(i) the modelled electron density and the one measured by Galileo are in good agreement. The main
atmospheric visible emission is the atomic oxygen red line at 630 nm, both in equatorial and in polar con-
ditions, in spite of the different atmospheric compositions. This emission is measurable from space, espe-
cially for limb viewing conditions. The OH emission (continuum between 260 and 410 nm) is also
probably measurable from space. (ii) The input EUV solar flux may be directly measured or reconstructed
from only two passbands solar observing diodes with no degradation of the modelled response of the
Ganymede’s atmosphere. With respect to these results, there are two main conclusions: (i) future mis-
sions to Ganymede should include the measurement of the red line as well as the measurement of OH
emissions in order to constrain the atmospheric model. (ii) None of the common solar proxies satisfacto-
rily describes the level of variability of the solar EUV irradiance. For future atmospheric planetary space
missions, it would be more appropriate to derive the EUV flux from a small radiometer rather than from a
full-fledged spectrometer.
Ó 2011 Elsevier Inc. All rights reserved.
1. Introduction and motivations
The jovian system is today the subject of intense investigation.
The icy Galilean satellites of Jupiter are of particular interest, espe-
cially Europa and Ganymede, for their potential habitability. In situ
observations from the Ultraviolet Science Spectrometer (UVS) tele-
scope onboard Voyager I first provided an upper limit on the atmo-
spheric pressure of Ganymede (Broadfoot et al., 1979). Later,
observations of the solar Lyman a line scattered by H atoms from
UV spectrometer onboard Galileo revealed the presence of an
atmosphere on Ganymede (Barth et al., 1997). Further observa-
tions, especially with the Hubble Space Telescope (HST), confirmed
the existence of an O2 atmosphere in the polar region as well as
the presence of atomic oxygen and hydrogen (Hall et al., 1998;
Feldman et al., 2000).
These observations, along with modelling (e.g. Eviatar et al.,
2001; Marconi, 2007), give an insight into the complexity of the
icy satellite atmosphere: how do they vary with solar illumination,
or with the radiation environment? Questions still arise about the
hydrocarbon chemistry of these surfaces (e.g. how does it varies
from the satellites of Jupiter, to far bodies like Quaoar (Schaller
and Brown, 2007)). However, the limit of detection (from the
Earth) does not allow to confirm the vertical profile of the volatile
species of Ganymede. Nor they allow to study the variation with
latitude. For that purpose, a limb observation, onboard a satellite,
is needed. To optimize the detection and the discrimination of
0019-1035/$ - see front matter Ó 2011 Elsevier Inc. All rights reserved.
doi:10.1016/j.icarus.2011.11.025
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the different species, different emissions must be observed, and
carefully compared with models. Here we focus on the response
of Ganymede’s atmosphere to the solar Ultraviolet (UV) flux only,
and the corresponding main airglow emissions arising from photo-
excitation processes and subsequent deactivation. We mainly com-
pute the visible–UV emissions of Ganymede to account for the
instrumental constraints. Indeed, instrumentation using radia-
tion-hard wide band gap technology will be more sensitive in the
spectral range under consideration (S. Aslam, personal communi-
cation). Moreover, radiative transfer processes are usually negligi-
ble for these transitions, and the data interpretation would be
better. The solar irradiance in the UV is a key parameter for so-
lar-terrestrial physics (Lilensten et al., 2008), as well as for other
planets and satellites. Planetary atmosphere modellers usually
use two approaches:
1. They either use a simple EUV models based on old measure-
ments (from cycles 21 or 22) and on a limited set of spectral
bands (Torr and Torr, 1985; Tobiska and Bouwer, 2006; Rich-
ards et al., 1994, 2006). In this method, an interpolation is per-
formed on a solar proxy. However, it has been shown that the
proxies currently used do not allow retrieving the solar spec-
trum with a good accuracy (Dudok de Wit et al., 2009), espe-
cially to retrieve upper atmosphere parameters (Lilensten
et al., 2007). Moreover, being based on previous solar cycle data,
there is no certainty that these models may be used for the
present cycle. Therefore, this first approach gives atmospheric
simulations sometimes far from the measurements and may
lead to different adjustments (Solomon and Qian (2005), and
the review in Lilensten et al. (2008) and references herein).
The last solar minimum is indeed a good example to show
how the solar proxies does not reflect very well the variability
of the solar UV irradiance (Emmert et al., 2010). Moreover, if
the angle Earth–Sun–Planet is too important, solar proxies as
estimated from terrestrial measurements do not reflect at all
the variability of the solar EUV flux at the considered planet,
which see different EUV irradiances and variability than Earth.
As an example, we will perform some simulations using differ-
ent models of solar irradiance. This allow us to advocate for a
local solar EUV measurement. This is clearly the purpose of
the Mars Atmosphere and Volatile Evolution Mission (MAVEN),
which will embed a EUV radiometer: a better estimation of the
solar EUV flux at Mars will be therefore possible (personal com-
munication from F.G. Eparvier).
2. Or recent measurements, especially these from TIMED/SEE and
SORCE/SOLSTICE. Although ideal, this approach relies on a good
calibration of the instruments and a good duty cycle. These con-
ditions are only partly met as debated by two recent papers
(Haigh et al., 2010; Lean et al., 2011).
Our group has developed three methods to retrieve this solar
flux in real time from only 4 to 10 spectral lines or spectral bands
(Dudok deWit et al., 2005; Kretzschmar et al., 2006; Amblard et al.,
2008; Cessateur et al., 2011). In parallel, it has developed expertise
on planetary ionospheres such as for Earth (Lilensten and Blelly,
2002), Mars (Witasse et al., 2002, 2003; Simon et al., 2009), Venus
(Gronoff et al., 2008), Titan (Lilensten et al., 2005a,b; Gronoff et al.,
2009a,b) and Jupiter (Menager et al., 2010). The first aim of this pa-
per is to demonstrate on a case study – Ganymede – the advantage
of using a reconstruction of the solar flux based on the measure-
ment of a few lines rather than an model based on proxies and
on interpolations. The second motivation is of course to start
exploring Ganymede’s atmospheric emissions and to provide some
emission predictions to support Ganymede observations with an
orbiter onboard dedicated instruments.
2. Ganymede’s atmosphere
2.1. Atmospheric models
We use the neutral atmospheric model of Marconi (2007),
which is a multispecies, 2-D kinetic model. At present time, this
model only proposes two neutral atmosphere distribution: a polar
one and an equatorial one. Therefore, we distinguish two regions
characterized by their atmospheric composition, a polar one dom-
inated by O2 and an equatorial one dominated by H2O. This ap-
proach actually corresponds to case studies because it is likely
that the true atmosphere at mid-latitudes as seen from an outside
observer (see below) is a mixture of polar and equatorial atmo-
spheric profiles.
The atmospheric density profiles of several species are dis-
played in Fig. 1. Ganymede’s surface is widely covered with water
ice. At the pole, the surface temperature is about 80 K; sublimation
is less efficient than at the equator, where the surface temperature
is about 150 K. The main atmospheric source is then surface sput-
tering by heavy ions such as Sn+, On+ (where nP 1 is an integer) but
also H+ from 10 keV to 40 MeV as measured by the Energetic Parti-
cle Detector (EDP) onboard Galileo (Paranicas et al., 1999). This re-
sults in an O2 and H2-dominated atmosphere, H2O and O being
minor species. At the equator, the solar electromagnetic flux is
the main source of atmospheric particles since it sublimates water
ice, thus producing in a H2O and H2-dominated atmosphere.
2.2. Modelling atmospheric response to UV flux
Based on Gallileo measurement, Eviatar et al. (2001) have
shown that the main effect of the incoming solar UV flux is to cre-
ate the diurnal ionosphere. These authors present the measured
electron density profiles and propose a chemical model solving lo-
cal rate equations, neglecting water vapor. The present approach is
quite different considering that we compute the electron produc-
tion due to solar flux absorption (we neglect the multicharged
ion productions). From the computation of excited state species
production, we deduce emission lines of Ganymede’s atmosphere.
This allows preparing future measurements. Eventually, we solve a
local stationary chemical model in order to infer the electron den-
sity. Results are compared to Galileo data.
Weuse a simple1D-model basedon theBeer–Lambert law.Using
photoabsorption cross sections r for all species, we first retrieve the
intensity of the UV flux F(k,z) (in photons cmÿ2 nmÿ1 sÿ1) at each
altitude z for each wavelength k, ranging from 1 nm to 250 nm:
Fðk; zÞ ¼ F1ðkÞeÿs ð1Þ
The value of the flux at the top of the atmosphere is designated
by the superscript 1; s is the optical depth, computed from:
s ¼
X
k
rkðkÞ
Z 1
z
nkðz
0Þ ChapðvÞdz0 ð2Þ
rk are the wavelength-dependent cross sections (as discussed be-
low) including the six species from the atmosphere model indexed
k, while nk is the neutral density at altitude z for each species k. v is
the solar zenith angle. Chap(v) is a Chapman function that reduces
to 1cosðvÞ for small angles. At the pole, we will take v = 82° at zenith in
order to compare with Galileo data. We compute the emissions
from Ganymede’s atmosphere as seen from an outside observer,
not as seen from Ganymede’s surface. The emissions as seen by
the observer in the line of sight originate at different latitudes. This
is of course taken into account in the following computations.
We use the photoionization and photoexcitation cross sections
ðrkaÞ for several states (indexed a) of all the studied species to cal-
culate respectively the ion and electron production rates and the
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productions of different excited states. The productions
Pak ðin cm
ÿ3 sÿ1Þ are equal to
PakðzÞ ¼
Z
k
nkðzÞr
k
aðkÞFðk; zÞdk ð3Þ
Table 1 summarizes all the states taken into account in ourmod-
el. In this work, only states in the ground configuration (2s22p4) are
taken into account for the oxygen. The high excited level 5S and 3P of
the 2s22p33p1 configuration leading to the 130 nm triplet and the
135 nm doublet, are not considered. The 130 nm triplet is resonant
with the Sun and can be excited by electronic impacts. This triplet
is of strong interest but needs further developments, especially a
radiative transfer calculation. The 135 nm doublet is mainly excited
by suprathermal electrons, which is beyond the scope of this work.
However, these transitions have been observed (Hall et al., 1998;
Feldman et al., 2000; Eviatar et al., 2001a) especially during auroral
events and should be considered in future work which implies to
consider electronic impacts. Therefore, we do not take into account
the magnetic configuration from Ganymede.
2.2.1. Solar UV flux
The energy input in our model is the solar UV flux. We need
some reliable data spanning a large part of the solar UV spectrum.
We are indeed dealing with photoionization processes, involving
mostly the extreme UV (EUV, 10–121 nm), as well as photoexcita-
tion and photodissociation processes, involving the far UV (FUV,
122–200 nm) and middle UV (MUV, 200–300 nm). For example,
the O2 photodissociation threshold is about 242.5 nm.
Several solar UV flux models are in use in aeronomy or space
climate studies. Two reviews of the solar flux models have been
recently published (Lilensten et al., 2008; Lean et al., 2011). There-
Fig. 1. Atmospheric profiles of Marconi (2007) for the equatorial region (upper panel), and the polar region (bottom panel): the radial density (cmÿ3) is plotted versus the
altitude (km).
Table 1
Excited states and ions due to the photoabsorption considered in this work.
Parent species Children species
H2O H2O
+, OH+, H+ et O+
OH(X2P), OH(A2R+), O(3P)
O(1D), O(1S), H2, H(n = 1), H(n = 2)
O2 Oþ2 , O
+, O(3P), O(1D), O(1S)
O O+
OH OH+, O(3P), O(1D), O(1S), H(n = 1)
H2 Hþ2 , H
+, H(n = 1)
H H+
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fore, we will not develop this discussion here. We will use three
different solar input fluxes described in Section 4. In the first step,
in order to show the Ganymede’s ionosphere and thermosphere
emissions, we use the solar UV flux as measured by recent space
missions rather than a model. The data in the 27–115 nm range
come from the EUV Grating Spectrograph (EGS), which is part of
the Solar Extreme Ultraviolet Experiment (SEE) onboard TIMED
(Woods et al., 2005). This instrument has a spectral resolution of
0.4 nm but the data are rebinned to 1 nm for the present study.
The 115–250 nm range is covered by the SOLar Stellar Irradiance
Comparison Experiment (SOLSTICE) instrument onboard the SOLar
Radiation and Climate Experiment (SORCE), which also has a bin size
of 1 nm (Rottman, 2005). We use version 10 data both for TIMED
and for SORCE. Finally the data in the 1–27 nm range come from
the XUV Photometer System (XPS) instrument onboard SORCE
which is actually a radiometer (with several broad bandpasses).
The data are also rebinned to 1 nm using those measurements
which are processed with an algorithm using CHIANTI spectral
models (Woods et al., 2008). As those missions are Earth-located,
we use a simple dilution law to estimate the flux at the jovian sys-
tem. The solar conditions in this study are quiet (F10.7 = 82).
2.2.2. Cross section data
We have to find all the cross sections for the different children
species summarized in Table 1. The main equatorial constituent is
H2O: the total cross section comes from Wu and Chen (1993). We
used the branching ratios from Tan et al. (1978) to compute the
ionization and dissociative ionization cross sections from the total
absorption cross section for the H2O children species. Wu and Chen
(1993) include also the photodissociation and photoexcitation
cross sections for H2O. However, quantum yields for the produc-
tion of the O(1S) state from the H2O photodissociation are
uncertain.
van Dishoeck and Dalgarno (1984) summarize all the cross sec-
tions available for the radical OH. It includes the photoionization
cross section as well as the photodissociation cross sections.
For O and O2, the total photoabsorption cross section come from
the AMOP database1 (for E6 75 eV) and from Avakyan et al. (1998)
(for EP 75 eV). We use the results from Lee et al. (1977) in order to
infer the photodissociation cross section for O2: the two principal
dissociative channels are indeed the following states O(3P) + O(3P)
and O(3P) + O(1D) for the wavelength range from 115 nm to
177 nm. Above 177 nm up to 242 nm, only the state O(3P) is pro-
duced. Below 115 nm down to 90 nm, photodissociation results
mainly into the O(1S) + O(3P) states.
Menager et al. (2010) reviewed the cross sections for H and H2.
3. Photolysis in Ganymede’s atmosphere
3.1. Photoionization
We will study five different cases with the geometries shown in
Fig. 2. The first case represents the spacecraft above the equator
looking to the nadir with a null solar zenith angle. Case 2 corre-
sponds to a nadir view at a latitude of 82°, i.e. with a polar atmo-
sphere. Cases 3, 4 and 5 look in the same parallel direction (the
spacecraft is supposed not to spin): case 3 is when the spacecraft
looks at the surface of the planet (limb viewing). Cases 4 and 5 look
above the surface of the planet: the line of sight crosses all the
atmosphere from part to part, with the closest altitude being
respectively 10 and 263 km. We define a line of sight abscissa as
the distance from the tangent point along the line of sight. In case
4, the top of the atmosphere, closer to the observing satellite, is
2500 km (2100 km in case 5) and of course ÿ2500 km (resp.
ÿ2100 km) for the farther point (corresponding to an altitude of
1000 km). For all cases, a spherical symmetry is assumed for the
atmosphere.
3.1.1. Cases 1 and 2
The results of the photoionization in cases 1 and 2 are displayed
in Fig. 3. Not surprisingly, the production is smaller in the polar re-
gion than at the equator because of the solar zenith angle variation
(0° at the equator and 82° at the pole). In both cases, the maximum
of ionization occurs at the surface, with an electron production of
about 6 cmÿ3 sÿ1 at the pole where the main ion is Oþ2 and
9 cmÿ3 sÿ1 at the equator where the predominant ion is H2O
+. At
the surface, only 8% of the solar UV flux is absorbed, leaving most
of it penetrating the surface. The albedo effect might therefore be
important: the effect of the reflected flux is to increase the electron
and ion productions. The albedo of the pure ice varies greatly be-
tween 40% and 70% across the FUV range (Hapke et al., 1981).
However, since Ganymede’s surface is much darker than pure ice,
it is very likely that the albedo is much smaller than that of pure
ice, less than 3% for the FUV range (Hall et al., 1998). Therefore,
the albedo effect will be neglected in the following.
For the equatorial region, it is quite interesting to note that the
main contribution for the production rates of OH+ and Oþ2 are not
from the parent species OH and O2, but from the photodissociation
of water as presented by the Fig. 3. For the polar region, the main
contribution for the production rate of Oþ2 and H
þ
2 comes from the
parent species.
3.1.2. Cases 3, 4 and 5
The results of the photoionization in cases 3, 4 and 5 are dis-
played in Fig. 4. The atmosphere is the polar one projected along
the line of sight: at each point of the line of sight, the altitude is
recomputed and the correct atmosphere is considered. In case 3,
the line of sight crosses the atmosphere and is stopped at the
surface. As for cases 1 and 2, the flux is far of being absorbed when
it reaches the surface. Above the surface, the electron production is
larger than in the nadir case because the solar flux crosses a larger
layer of column density. At the surface, it is the same since the
computation point is the same in cases 2 and 3. The case is very
Fig. 2. Modelling geometries. Cases 1 and 2 correspond to a nadir view for both
polar and equatorial region at noon. Cases 3, 4 and 5, looking in the same parallel
direction, correspond eventually to a limb view. The red lines show the line of sight
inside of the atmosphere. Case 5 corresponds to the same configuration as Galileo’s
observations at the closest altitude from Ganymede’s surface (i.e. 263 km). (For
interpretation of the references to color in this figure legend, the reader is referred
to the web version of this article.)
1 See http://amop.space.swri.edu/.
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different when the spacecraft looks above the surface (middle and
bottom panels). The line of sight enters the atmosphere at 2500 km
(corresponding to an altitude of 1000 km) in case 4 (2100 in case 5)
and leaves it at 2500 km in the opposite direction compared to the
point of closest approach in case 4 (2100 in case 5). Therefore, in
Fig. 4 middle and bottom panels, the line of sight abscissa go from
ÿ2500 to 2500 km in case 4 (ÿ2100 to 2100 in case 5). In both
cases, the electron and ion production maximize where the atmo-
sphere is the densest, i.e. at the closest approach to the surface
(10 km altitude in case 4 and 263 km altitude in case 5). If the
atmosphere were dense, the profiles should not be so symmetric:
there would be a maximum of production after which the solar flux
would be so extinct that the production would quickly vanish.
However, the atmosphere at Ganymede is so thin that the extinc-
tion is very small. In case 4, the extinction maximizes between
60 and 80 nm due to the absorption of dioxygen at low altitude.
The upper value of this absorption is about 25%. A secondary peak
of absorption occurs at 150 nm due to the photoexcitation of the
dioxygen, with a value of 13% for the absorption. The log scale
partly hides the fact that the production rate is not symmetrical.
From the entry (2500 km) to the exit (ÿ2500 km) of the atmo-
sphere, the difference in the electron production is about 20%. In
case 5, the extinction maximizes at 70 nm due to the absorption
of dihydrogen at high altitude. The upper value of this absorption
is about 0.8%. The effect on the ion and electron production is
straightforward and can be seen in middle and bottom panels of
Fig. 4. In case 4, there is a very well identified peak in the produc-
tion while the production profile is almost flat in case 5.
3.1.3. Comparison with measurements
Galileo encountered Ganymede on June 27th 1996. The electron
densitywasmeasuredby thePlasmaWave Science (PWS) instrument
onboard (Gurnett et al., 1996). PWS actually measures the plasma
frequency, which is proportional to the square root of the electron
density (at first order). Actually, the electron population is amixture
of a very dominant thermalized population and a minor suprather-
mal one. PWSgives therefore a goodestimateof the thermal electron
population. Its observation corresponds to the case 5 above. In order
to retrieve the electron density from our productions, we consider a
steady state. At eachaltitude, there is onedominant ion: for thepolar
region, at the altitude of Galileo observation (above 260 km), Hþ2 is
clearly the predominant ion (see Fig. 4 panel c). Therefore, ourmodel
considers only the following reaction Hþ2 + e
ÿ
? 2H with a coeffi-
cient rate of 2.3.10ÿ7(300/T)0.4 cm3 sÿ1, where T is the temperature
Fig. 3. Production rates for all ion species and the electron production rate for both regions and nadir viewing: the equatorial one is displayed in the upper panel (case 1). The
parent species are indicated in parentheses. The polar region is displayed in the bottom panel (case 2).
G. Cessateur et al. / Icarus xxx (2012) xxx–xxx 5
Please cite this article in press as: Cessateur, G., et al. Photoabsorption in Ganymede’s atmosphere. Icarus (2012), doi:10.1016/j.icarus.2011.11.025
222 Annexe E : Ates de publiation et Communiations
of thermalized electron (Florescu-Mitchell andMitchell, 2006). This
kind of reaction, known as the principal means of ions recombina-
tion in the ionosphere, is more realistic than the simple recombina-
tion of Hþ2 (H
þ
2 + e
ÿ
? H2)(Banks and Kockarts, 1973). It considers all
the electrons produced by photoionization, whatever their energy
and is therefore an approximation. Considering the energy distribu-
Fig. 4. Production rates for all ion species and the electron production rate in cases 3 (upper panel), 4 (middle panel) and 5 (bottom panel). For a description of the geometry,
see Fig. 2. The left y-axis corresponds to the line of sight abscissa, and the right y-axis shows the corresponding altitude.
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tion of the electrons is however not possible because the variation
with the energy of the chemical coefficient rate is unknown. The
electron temperature is not provided by the atmospheric model. It
is necessarily larger than or equal to the neutral temperature. Using
afirst bottomvalue for the electron temperature equal to theneutral
temperature (100 K),wefindanelectrondensity of 156 cmÿ3. This is
very close to Galileomeasurements (about 200 cmÿ3). Using a value
of 1000 K one find an electron density of 247 cmÿ3. This is still in the
same range as the measurement. However, we recall that we do not
take into account electron precipitation in Ganymede’s atmosphere,
which could somewhat enhance a little bit the thermal electronden-
sity value. Let us also recall that no loss process has been considered:
ion escape through pick-up by the jovian convective electric field in
polar regions at the poles might be important. The good agreement
we observe a posteriori validates our approach and allows for com-
puting the photoexcitation and the resulting atmospheric emissions
with confidence.
3.2. Photoexcitation and atmospheric emissions
3.2.1. Deactivation of photoexcited species
Excitation rates for several states of the six species studied in
this work are computed in a the same way as above. These results
for both regions are displayed in Fig. 5 for cases 1 and 2 and in
Fig. 6 for the 3 remaining cases. Since the atmosphere is very ten-
uous, it is likely that most of the deactivation will be through emis-
sions and not through chemical reactions. Therefore, in our simple
approach, the emissions are directly proportional to excitations.
These results are summarized for all cases in Table 2. The deactiva-
tion of the O(1S) state creates the green line at 557.7 nm, with a
branching ratio of 0.90 and a UV emission at 297.2 nm for the
remaining 10% (Slanger et al., 2006). The green line deactivation
creates the oxygen O(1D) state. This state is also created by photo-
dissociation of H2O and O2 and deactivation to the ground state
producing the red line at 630 nm. This explains why, for cases 1
and 2 (nadir view), the red line intensity is larger at the equator
than at the pole contrarily to the green line: the source at the equa-
tor is mainly water, for which the photodissociation is not an effi-
cient source of O(1S), and therefore of the green line. Both
emissions measurements are important since the green line over
red line ratio could be used as a proxy to determine the abundance
of CO and CO2 relative to water in planetary atmospheres (Capria
et al., 2005). At the pole, the source is atomic oxygen which pro-
duces both emission. The red line emission through water excita-
tion is only produced by the Ly a input line (Wu and Chen,
1993). The first excitation band of the radical OH produces a set
of continuous emissions ranging from 260 to 410 nm (through
the deactivation of OH(A2R+) to OH(X2P) (Wu and Chen, 1993)).
The main result is that the red line is quite variable. Its intensity
is about 30 R along the line of sight at the equator and about half of
this value at the pole in nadir viewing. These values are still close
to each other in spite of the neutral atmosphere differences. This is
due to the fact that there are several sources, one of them active at
the equator (water dissociation) and one at the pole (dioxygen dis-
sociation). To the contrary, emission from the deactivation of
OH(A2R+) to OH(X2P) is much larger at the equator (140 R)
where it is coming from the dissociation of the water than at the
pole where this source is almost totally absent. However, surface
reflection of the sunlight prevents an orbit nadir observation of
the visible features from being made.
For a spacecraft in Ganymede around looking at the limb, the
emissions are larger because they issue from a larger slab of atmo-
sphere. In case 3, where the line of sight intercepts the surface, the
intensity of red line emissions is about 100 R. In case 4, it increases
to 312 R. These values are detectable by current space instrumen-
tation. At higher altitude however, the emission strongly decreases
to reach 0.07 R in case 5. This is of course due to the quasi total dis-
appearance of molecular oxygen.
3.2.2. Effect of Oþ2 dissociative recombination
We do not aim here at establishing a full chemistry code. How-
ever, the dissociative recombination reaction of Oþ2 ðO
þ
2 þ e
ÿ !
Oð3PÞ þ OÞ may become an important source of atomic oxygen
emissions (O⁄ = O(1D) or O(1S)) (Banks and Kockarts, 1973) even in
a collisionless atmosphere. The electrons involved in this reaction
are mostly thermalized. Kella et al. (1997) propose the branching
ratio for this reaction, which allows to compute the atmospheric
emissions. We consider only cases 3 and 4, because there is no Oþ2
ions in the other cases. As we can see in Table 2, this contribution
may become dominant, under the assumption of a stationary state.
For the red line emission, it may add more than 60% of the previous
computed emission, while for the green line and UV line, it is more
likely the predominant reaction.
4. Comparison with several solar UV models
In the frame of space weather, the characterization of the solar
UV variability is a key problem. As explained before, major efforts
have been made to provide reliable models for aeronomy and for
space climate. Here we present a comparison of the electron den-
sity as calculated with three different solar flux inputs (up to
102.5 nm, which is the upper edge of the photoionization for all
considered species). The first one is based on space missions, and
was previously described in Section 2.2.1. The second one is a
reconstruction of the full EUV solar flux spectrum from the obser-
vations of only two passbands. The former comes from the Large
Yield Radiometer (LYRA) onboard PROBA2 (Hochedez et al., 2006),
the zirconium channel measuring the solar irradiance from 1 to
20 nm. The later comes from the EUV Sensor (EUVS) onboard
GOES-14 (Viereck et al., 2007), dedicated to the Ly a line. The
reconstruction method is described in Cessateur et al. (2011),
which is basically a linear combination of the two passbands. A lin-
ear regression performed over more than six years of data is used
to determine the coefficients. In order to compare with previous
approaches, we also show the results with a solar flux model that
widely used in planetary aeronomy: the HEUVAC model (Richards
et al., 2006) for the same day as the measurements described above
(F10.7 and its average over 81 days are both close to 82). The three
fluxes are shown in Fig. 7. The differences between the recon-
structed and the measured fluxes are very small. More importantly,
the relative precision of the model is better than the instrumental
precision. The HEUVAC model behave quite differently at several
wavelengths. This is partly due to the fact that the database on
which it is built is sparse. Let us also mention that both models
(reconstruction and HEUVAC) are empirical models that are aimed
at evolving in the future.
The resulting electron production profiles are shown in Fig. 8 for
case 1 only: similar results are obtained for the other cases. It is not
surprising that the production profiles computed from the direct
solar flux measurement (hereafter called ‘‘reference’’) and the one
from the reconstruction of the solar flux are hardly distinguishable.
HEUVAC allows computing an electron production that remains
reasonably correct. The difference with the reference profile is
about 30% at 800 km. From this, we could also estimate the Total
Electron Content (TEC), which represents mostly the thermalized
population of electrons, for Ganymede based on our simulations.
While our reconstruction offers a better precision on the TEC, about
2% compared to the reference flux, we could estimate the TEC from
HEUVAC with a precision of about 10%. Using the second reference
spectra proposed in HEUVAC does not change significantly these
results.Whatmatters here clearly is the relative difference between
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models and not the absolute value of the TEC (which depends on
our chemicalmodel). This result clearly shows that future planetary
mission should include some instrument to measure the local solar
EUV flux: this is indeed the case for the MAVENmission, which will
embark a solar EUV radiometer.
5. Limitations of our approach
The first aspectwe neglected in ourmodel is themagnetospheric
electrons and ions precipitation. Ganymede, as any satellite in Jupi-
ter’s magnetosphere, is in a high energy particle environment.
These particles have different origins: the solar wind or the jovian
upper atmosphere escape or Io. There are no measurements of
particle precipitation for Ganymede, nor model. Hall et al. (1998)
suppose an electron precipitated flux ofmean energy of 1 keV.With
such an energy, and considering the atmospheric densities, the
mean free path is about 2500 km at 200 km altitude and still about
25 km at surface. This suggests that most of the electrons will sim-
ply cross the atmosphere without interacting. Rees (1989) indeed
has shown that at Earth, most of the precipitated electrons cross
the exosphere with very little electron impact and therefore little
effect on electron impact ionization and excitation. Since
Ganymede is a magnetized body, the precipitation effect, if any,
would prevail above the magnetic pole, and not at the equator.
However, it cannot be ruled out and it necessitates further investi-
gations. Taking the electron precipitation into account in a physical
way (i.e. considering the energies of the precipitated flux) request
solving an electron transport equation (Lummerzheim and Lilen-
sten, 1994). The electron-water cross sections are however unfortu-
nately very badly known, which constitutes a serious limitation. As
far as ions are concerned, the transport equation has been solved
only for protons (Galand et al., 2001). Again, following Rees
(1989), the effect is expected to remain negligible. For heavier ions,
there is no solution of the transport equation, and parametrized ap-
proaches are used. However, the same consideration is still valid. In
conclusion, there is a real interest in considering the particle precip-
itations, but (i) they are totally unknown at time, (ii) their effect is
expected to remain negligible compared to the solar UV effect espe-
cially at the equator and (iii) there is no solution of the transport
equation for ions (except protons). By doing so, we will be able to
consider all the atomic oxygen excited states, especially O(3P⁄),
where ⁄ stands for the excited state with the following configura-
tion 2s22p33p, but it requires a proper radiative transfer code. This
is also an important task since the particles precipitations is clearly
Fig. 5. Production rates of excited states from neutral species for both regions and nadir viewing: the equatorial one is displayed in the upper panel (case 1) while the polar
one is in the bottom panel (case 2).
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a key parameter to correctly understand the interaction between
the surface and the exosphere. This has to be done in order to take
into account the ions sputtered from the surface.
The second limitation is that we do not consider the secondary
electrons. In dense atmospheres such as that of the Earth, secondary
electron productions may be twice as large as primary productions,
Fig. 6. Production rates of excited states from neutral species for side viewing in cases 3 (upper panel), 4 (middle panel) and 5 (bottom panel).
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depending on the altitude (Lilensten et al., 1989). Above the ioniza-
tion peak and close to the exobase, the ratio of secondary produc-
tions to primary productions is rather constant, as was shown in
the atmosphere of a planet such as Mars (Nicholson et al., 2009),
Venus (Gronoff et al., 2008), Titan (Lilensten et al., 2005b) and the
Earth (Simon et al., 2005). According to these authors, the
secondary ionization above the exobase may amount to about 5
to 10–15% of the total production. The majority of ionization occurs
one to two scale heights below the exobase where the atmosphere
is collisionally thick. Since the exobase of Ganymede stops close to
the surface, secondary photoproductions are expected to play only
a minor role (around 10% of primary productions). In particular, the
Table 2
Emission brightnesses in Rayleigh. The values between braces in cases 3 and 4 correspond to the atmospheric emissions due to the dissociative recombination of Oþ2 only. The
total emission in these cases is therefore the sum of the two values.
Case OH(A2R+–X2P) O(1D–3P) (red line) O(1S–1D) (green line) O(1S–3P) (297.2 nm) H(n = 2)
1 139.7 29.78 9.2  10ÿ3 0.6  10ÿ3 0.36
2 8  10ÿ3 17.5 0.09 0.01 2  10ÿ5
3 0.03 101.5 (+64) 0.51 (+2.7) 0.06 (+0.3) 8  10ÿ5
4 0.1 312 (+189) 1.42 (+7.7) 0.36 (+0.9) 0
5 0.01 0.07 0 0 0
Fig. 7. Solar spectrum for the three considered solar inputs: the measured flux is displayed in black while the reconstructed one is in blue. Finally, the solar spectra from the
HEUVAC model is in red. (For interpretation of the references to color in this figure legend, the reader is referred to the web version of this article.)
Fig. 8. Electron production profiles along the line of sight of the spacecraft in equatorial condition (case 1) with the three solar inputs. The black line is the profile computed
using directly the measured solar flux as shown in Fig. 3. The red line corresponds to the profile computed with the HEUVAC model while the blue diamond line refers to the
profile as computed with the reconstructed flux. (For interpretation of the references to color in this figure legend, the reader is referred to the web version of this article.)
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fact that the exobase is collisionless applies for neutral to neutral
collisions, and still more to neutral to ions/thermal electrons colli-
sions, as the latter are about 106 times less abundant as the former.
This does not mean that their effect should not be computed.
However, we face the same difficulty as that pointed above for pre-
cipitated electrons for a marginally important result. In this discus-
sion, we proceed through analogy between Ganymede on one hand,
and four terrestrial bodies on the other (Mars, Venus, Earth, Titan).
This analogy is valid because the exospheric densities and temper-
atures are comparable, as well as the energies of the precipitated
particles.
Finally, the last limitation does not depend on our approach but
on the actual knowledge of Ganymede’s atmosphere. At the mo-
ment, only two profiles are proposed by Marconi (2007), one pre-
vailing at the pole and one at the equator. It would be rather risky
to interpolate between the two in order to provide emissions at the
middle latitude. More data are certainly needed. Therefore, we can-
not take into account variations in the atmospheric content (from
O2-dominated latitudes to H2O-dominated latitudes) and we sup-
pose a spherical symmetry.
6. Conclusions
In this paper, we have explored the effects of the solar UV flux
on Ganymede’s atmosphere using a simple but realistic physical-
chemistry model. There are two main important results. The first
one is about the future observations of Ganymede’s atmosphere:
we have shown that the atomic oxygen red line is bright enough
to be detected by a space experiment in orbit around Ganymede
(with a maximum emission reaching about 300 R). A simple chem-
istry model already allows to retrieve from it the order of magni-
tude of the electron density. Further investigations, however, are
clearly needed, regarding particle precipitation in order to esti-
mate emissions at 130.4 nm and 135.6 nm from higher excited
states of oxygen. The second conclusion concerns input solar flux:
our work shows that high spectral resolution (we use a 1 nm res-
olution) are not required to properly estimate the electron density.
In addition to this, an equally good modelling of the atmospheric
response can be achieved by reconstructing the EUV flux from a
set of solar lines or passbands. Consequently, future planetary
atmospheric mission (including to Ganymede) should include a
simple radiometer rather than a more bulky spectrograph to
reconstruct the full input UV solar flux. Solar proxies, as measured
from the Earth, clearly are not recommended for estimating the
local solar EUV flux for other planets. In the present work, two
spectral bands are sufficient for the solar EUV flux reconstruction.
While the degradation of instruments is inevitable, a robust
empirical model as well as a redundant set of observations should
insure a correct reconstruction of the UV flux for the forthcoming
solar cycle.
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Abstract7
Multi-wavelength solar images taken in the EUV are routinely used for iden-8
tifying and understanding solar features such as coronal holes, filaments and9
flares. However, because of their finite spectral response, each spectral band10
receives contributions that come from regions with different temperatures. As11
a consequence, images taken in different bands often look remarkably similar.12
This has motivated the search for empirical techniques that would be able to13
concentrate the salient morphological features of the corona in a small set of14
less redundant source images. Blind Source Separation (BSS) exactly does this15
as it provides a framework for extracting source images using the least prior16
information.17
BSS has recently become a very active field of research in several disciplines;18
here we show how this novel concept can also provide new and deep insight19
into the physics of the solar corona, using observations made by SDO/AIA.20
The source images are extracted using a Bayesian positive source separation21
technique. We show how observations made in 6 spectral bands, corresponding to22
optically thin emissions, can be reconstructed by linear combination of 3 sources23
only, each of which has a direct physical interpretation. These sources allow for24
considerable data reduction as the pertinent information from all 6 bands can be25
condensed in one single composite picture only. In addition to that, the sources26
provide an empirical temperature map of the corona. The limitations of the BSS27
technique and its applications are also briefly discussed.28
Keywords: Solar corona, Ultraviolet spectrum, Solar imaging, Blind source29
separation, Bayesian inference30
1. Introduction31
Multiwavelength solar Extreme-UV (EUV) observations are widely used for32
imaging the complex structure of the solar corona, but are also useful for in-33
ferring quantitative information on the coronal density and the temperature.34
This inference, however, requires radiation transfer models, and is often done35
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9.4 nm 13.1 nm 17.1 nm
19.3 nm 21.1 nm 33.5 nm
Figure 1. Images taken in 6 wavelengths by AIA on March 12, 2011 at 23:55 UT. Intensities
are shown between the 0.01 and the 0.99 quantiles. Here, as in all images that follow, a linear
vertical scale is used for the intensity. The colormap is black-red-yellow-white.
at the expense of strong assumptions such as local thermodynamic equilibrium36
(Phillips, Feldman, and Landi, 2008). A conceptually different, and certainly less37
explored, road involves empirical methods that are generally faster but instead38
provide more qualitative solutions.39
Here, we explore such an approach, called Blind Source Separation (BSS),40
which has recently become a very fertile area of research in various disciplines41
such as speech processing, biomedical imaging, chemometrics and remote sensing42
(Comon and Jutten, 2010; Kuruoglu, 2010). Given a series of linearly mixed43
signals, BSS provides a framework for recovering the original sources these44
observations are made of, using the least prior information.45
The Atmospheric Imaging Assembly (Lemen et al., 2011) onboard the recently46
launched Solar Dynamics Observatory (SDO/AIA) routinely observes the solar47
atmosphere in 10 spectral bands, 6 of which mostly contain optically thin coronal48
lines. Images taken in these 6 bands are highly correlated (see Figure 1) and49
often the information on the underlying physics is found in the subtle difference50
between various spectral bands, e.g. (De Pontieu et al., 2011).51
There are two main reasons for this high correlation. First, the temperature52
response associated with each spectral line is generally wide, and sometimes even53
multimodal. Second, because of the finite spectral resolution of the instrument,54
each spectral band captures a blend of different lines, hence the simultaneous55
presence of emissions originating both from cold and hot regions. This is illus-56
trated in Fig. 2 by the detector response (Boerner et al., 2011), as calculated57
using a CHIANTI model of solar emissivity. Note in particular how bands that58
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capture active regions and flares (log(T ) > 6.5) also receive a significant frac-59
tion of emissions from lower-temperature plasmas. A deconvolution is required60
to retrieve the individual contributions from these mixtures. Here, we do this61
deconvolution in an empirical way by applying a source separation technique62
that exploits the statistical properties of the data.63
The BSS model assumes that each image I, expressed by its pixel intensities64
(labelled as a function of position x and wavelength λ), can be decomposed into65
a weighted sum of source images Sk(x)66
I(λ, x) =
∑
k
Vk(λ)Sk(x) +B(λ, x), (1)
whose weights Vk(λ) are called mixing coefficients; B(λ, x) is a noise term that67
models measurement errors and model uncertainties. In BSS, both V (λ) and68
S(x) must be inferred from I(λ, x) only. This inverse problem is severely ill-69
posed, so prior knowledge is needed to constrain the solution to be unique.70
In the following, we require the sources and their mixing coefficients to be71
positive, and mutually independent in a probabilistic sense. As we shall see,72
the resulting source images are remarkably close to our physical perception of73
what the individual solar contributions should be. In particular, they can be74
used to rapidly infer information on the thermal structuring of the solar corona.75
The data and the BSS technique are respectively presented in Sections 2 and76
3. The analysis procedure and the interpretation of the results are discussed in77
Sections 4 and 5. Outlooks and conclusions follow in Sections 6 and 7.78
2. The data and physical assumptions79
The six AIA spectral bands of interest for this study are the 9.4, 13.1, 17.1, 19.3,80
21.1 and 33.5 nm bands, all of which are centered on optically thin Fe lines.81
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Figure 2. Response of 6 spectral bands of AIA calculated from the effective area functions
and using a CHIANTI model of solar emissivity. This temperature response changes with
the conditions of solar activity, which considerably complicates the interpretation of finite
bandwidth instruments.
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We focus here on one particular observation, made on March 12, 2011 at 23:55.82
At that time, active region Nr 11166 was producing an uninterrupted sequence83
of B-class flares and all bands were showing structures with sufficient signal-to-84
noise ratio. As we shall see later, for BSS to be meaningful, it is important to85
start with a statistically representative sample of observations that include both86
active regions and quiet Sun.87
Figure 1 clearly illustrates the strong similarity between solar images made in88
the 6 bands. This similarity is further attested by Spearman’s rank correlation89
coefficient between each pair of images, which ranges between 0.85 and 0.98. We90
prefer this correlation measure to the more familiar Pearson correlation because91
it is invariant to nonlinear rescalings of the intensity.92
In the following, we resample the six calibrated 4k × 4k images to 1k × 1k to93
reduce computation time; our analysis procedure, however, can be readily applied94
to images of any size. No further preprocessing is done except for dividing each95
image by its standard deviation in order to give similar weight to all spectral96
bands. Other rescaling factors, such as by the median or the mean intensity, may97
also apply.98
To extract the sources by BSS, we make the following assumptions:99
• The intensity measured along a given line-of-sight is a linear combination of100
all different sources (i.e. a geometrical mixture). This means that both the101
sources Sk(x) and their mixing coefficients Vk(λ) are positive. The latter102
condition stems from the fact that for each source, all lines must be emitting103
(i.e. non absorbing). This hypothesis is widely supported by observations,104
e.g. (Curdt et al., 2001).105
• The combination of emissions is linear. This is indeed a reasonable as-106
sumption for optically thin lines. However, when appropriate non-linear107
mixing models are analytically derived, special-purpose BSS methods can108
be developed (Duarte, Jutten, and Moussaoui, 2009).109
• The combination is instantaneous and thus non-convolutive. Any delay in110
the propagation can indeed be neglected with respect to the integration111
time.112
• Plasma motions can be neglected during the interval of observation, which113
is not the same for all spectral bands. We checked this by comparing with114
images taken 5 min before and 5 min after the observation.115
• The observations can be described by a small number of sources, which is116
akin to saying that the observations are partly redundant. Although this117
assumption is not mandatory, it enables us to project the observations118
on a lower-dimensional subspace which, as we shall see, eases their inter-119
pretation. Many studies support the idea that the Sun-integrated spectral120
variability in the EUV can be described by 3 elementary contributions only121
(Lean et al., 1982; Woods et al., 2000; Dudok de Wit et al., 2005; Am-122
blard et al., 2008). This number is likely to be larger for solar images,123
even though 3 elementary contributions have been reported as well with124
SOHO/EIT (Dudok de Wit and Auche`re, 2007) and with the modelling of125
solar structures (Feldman et al., 2010).126
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3. Blind source separation127
BSS has a long history in many disciplines (Comon, Jutten, and Herault, 1991;128
Jiang, Liang, and Ozaki, 2004; Bobin et al., 2008) but applications have really129
taken off only with the advent of robust and fast numerical schemes (Comon and130
Jutten, 2010). In space science, BSS has been considered for the exploratory anal-131
ysis of multispectral astrophysical images (Nuzillard and Bijaoui, 2000) but most132
applications are devoted to the extraction of the cosmic microwave background133
from Planck images (Delabrouille, Cardoso, and Patanchon, 2003; Leach et al.,134
2008). To the best of our knowledge, the first applications to multispectral solar135
images were reported by Dudok de Wit and Auche`re, 2007.136
In BSS, neither the sources S(x) nor the mixing coefficients V (λ) are known137
a priori. Equation 1 is therefore heavily underdetermined and the solutions need138
to be constrained in order to be unique. We assume that the sources present139
some measurable diversity, which can then be used to disentangle them. In140
Independent Component Analysis (Hyva¨rinen, Karhunen, and Oja, 2001), for141
example, the sources are forced to be mutually independent. That is142
P(Sk, Sl) = P(Sk) P(Sl), (2)
where P(·) stands for the probability density function. Here, Independent Com-143
ponent Analysis provides a unique solution with sources that are almost entirely144
positive and have a clear physical interpretation. Moussaoui et al., 2008, how-145
ever, have shown that the mere independence criterion is not always enough for146
guaranteeing a proper separation of the sources. Physical reasons in addition147
lead us to consider only models that enforce S(x) ≥ 0 and V (λ) ≥ 0.148
From a numerical point of view, the enforcement of the positivity of the149
sources and the mixing coefficients is major challenge, for which several schemes150
have recently been developed. Here, we consider one particular approach, called151
Bayesian Positive Source Separation (BPSS), which has proven to be remarkably152
efficient and also has the advantage of being deeply rooted in the physics by153
Bayes’ theorem. The algorithm and mathematical aspects such as unicity of154
the solutions are detailed in (Moussaoui et al., 2006); an application to Sun-155
integrated EUV spectra has been made by Amblard et al., 2008.156
The solver of BPSS is based on Bayesian estimation theory (Gelman et al.,157
2011): we assume that V = {Vk(λ)} and S = {Sk(x)} are randommatrices, whose158
assessment is to be understood in a probabilistic sense. That is, the problem is159
solved if we know the a posteriori distribution160
P
(
S,V
∣∣I) = P
(
I
∣∣S,V) P (S,V)
P(I)
, (3)
which is the joint probability distribution of V and S, given the data I. This161
a posteriori distribution has to be chosen carefully, according to the a priori162
knowledge on the mixing coefficients Vk(λ) and on the source images Sk(x).163
Here we assume that these images and their mixing coefficients are statisti-164
cally independent random matrices whose distribution is zero for all negative165
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values of their arguments. Typically, we assume that the entries of the matri-166
ces are independent random variables, and identically distributed according to167
Gamma probability density functions. Gamma distributions are frequently used168
in Bayesian inference as a convenient prior to many likelihood distributions such169
as Poisson, Gaussian, exponential, etc. The elements of the noise term B are170
assumed to be independent, zero-mean Gaussian random variables.171
We finally obtain the sources and the mixing coefficients from a minimum172
mean square error estimator. The sources, for example, are estimated as173
Sˆ =
∫
S P(S|I) dS. (4)
Theses sources and the mixing coefficients can be normalised in different ways.174
Here, we normalise the mixing coefficients by letting them add up to 1 for each175
spectral band.176
With six 1k × 1k images, we find the solution by minimising the error B in a177
parameter space with over 6·106 dimensions, using a Markov Chain Monte Carlo178
method. Such a high dimensionality is a major cost driver since the processing179
of six 1k × 1k images typically requires a hundred iterations, representing about180
one hour computer time. As we shall see later, however, there are various ways181
to turn this powerful technique into an operational tool that can be used in near182
real-time.183
In practice, we fold the 6 × 1k × 1k data cube into a (1k)2 × 6 matrix by184
lexicographically ordering each image. The relative ordering of the pixels is not185
important as the BPSS does not exploit the spatial structure of the images to186
refine its solutions. Recent techniques such as morphological component analysis187
(Bobin et al., 2008) use the morphological structure as well to refine the solutions.188
Our first tests with such techniques were not conclusive, mainly because solar189
structures at a given temperature cannot be attributed to a unique morphological190
class. The hot upper corona, for example, may appear as a diffuse haze (outside191
of the disc) or on the contrary as thin loops above an active region. But this is192
nevertheless a direction that needs to be further explored.193
4. The analysis procedure194
Our motivation for using BSS with AIA images is to extract a small subset of195
source images that are less redundant than the original ones and in this sense196
concentrate the salient morphological features of the solar corona. As mentioned197
before, this is justified by the broadband temperature response of the 6 spectral198
bands, each of which has a significant overlap with the other bands, see Fig.199
2. The redundancy of the original images is best quantified by computing their200
truncated Singular Value Decomposition (SVD), which is one of the simplest201
and oldest BSS techniques. The truncated SVD consists in applying Eq. 1 while202
constraining the functions to be orthonormal203
I(λ, x) =
Ns∑
k=1
AkVk(λ)Sk(x) +B(λ, x), (5)
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with204
〈Vk(λ)Vl(λ)〉λ = 〈Sk(x)Sl(x)〉x =
{
1 if k = l
0 else
, (6)
where 〈. . .〉z denotes averaging over variable z, and Ak ≥ 0 are weights.205
The truncated SVD provides the most compact decomposition (in a least-206
squares sense) of the original images I(λ, x) into a reduced set of Ns separable207
functions Sk and Vk (Cline and Dhillon, 2006). It thus constitutes a benchmark208
for testing how well other techniques succeed in decomposing the data into a209
subset of sources. For Ns = 6, this decomposition corresponds to the (full)210
SVD of I(λ, x). The SVD has numerous interesting properties (including data211
compression and noise reduction) but we shall not use it here for its sources212
and mixing coefficients are not necessarily positive. Let us therefore focus on the213
residual error ǫ, averaged over all six images, ones makes by reconstructing the214
images with Ns ≤ 6 sources215
ǫ(Ns) =
〈e2〉x,λ
〈I2〉x,λ
with e(Ns) = I −
Ns∑
k=1
AkVkSk = B. (7)
The residual error tells us how much of variance the sources do not describe and216
is plotted in Fig. 3. With Ns = 0, the upper bound is by definition 100%. With217
one source only, the residual error drops to 12.4%, which means that over 85%218
of the variance of the images can already be described with one single source.219
With two and three sources, the error drops respectively to 4.7% and to 1.9%.220
We conclude that a major fraction of the information that is contained in the221
original images can be efficiently represented by a smaller subset of sources. This222
is a major incentive for seeking these sources in the AIA data.223
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Figure 3. Residual error, as obtained from the SVD and by BPSS. Composite refers to the
classical composite image, in which the 17.1, 19.3, and 21.1 nm bands are used as sources.
A question immediately arises: how many sources are there? The question224
should rather be: how good should the reconstruction of the original data be?225
There is no single and robust criterion for answering that question and the226
residual error can be made arbitrarily small by selecting enough sources. Figure 3227
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suggests that 3 to 4 sources is a reasonable choice. We shall start by considering228
Ns = 1 up to Ns = 5 sources. Adding a sixth source clearly won’t add much229
information and in addition the solutions tend to become unstable with 6 sources.230
It should be mentioned that most BSS techniques cannot extract more sources231
than there are observations (or in our case, images). Only most recent techniques232
can do so by adding stronger constraints such as sparsity, but this is still a topic233
of ongoing research.234
The result of the BPSS decomposition is summarised in Fig. 4, which shows235
the source images obtained with Ns = 1 up to Ns = 5 sources. The numbering of236
the sources is unimportant, so we order them to have similar-looking sources on237
the same column. Figure 4 reveals several interesting results. First, the contrast238
between source images is considerably stronger than between the original AIA239
images; each source now concentrates a specific class of morphological structures240
that were previously spread out over different spectral bands. This is a natural241
consequence of the hypotheses behind BPSS; the interpretation will follow in the242
next Section. A second interesting result is the robustness of the sources. The case243
with Ns = 1 source is of little interest as the BPSS merely provides an average244
of all observations. With Ns = 2 sources, we obtain one source that looks very245
similar to the 17.1 nm band whereas the other one captures hot coronal emissions246
that are best observed in the 9.4 nm band. These two sources are systematically247
observed (with some small variants) when Ns > 2. The same holds for source248
3 out of 3, which also reappears for Ns > 3, and so on. The third interesting249
result is that the residual error closely matches that obtained by truncated SVD,250
which constitutes a lower bound (see Fig. 3). We conclude that for any number251
of sources, the observations can always be adequately described as a positive252
combination of positive sources. This is important, as it confirms the validity253
of the BPSS model. Finally, let us stress that these results are reproducible in254
the sense that we obtain the same solutions when running the BPSS solver with255
different initial conditions.256
5. Interpreting and temperature maps257
The key result of our study is that an empirical model is able to extract sources258
that convey pertinent physical information. To confirm this, we focus in what259
follows on the case with Ns = 3 sources. Let us first consider Spearman’s rank260
correlation between the three sources and the original images, and between the261
sources, see Table 1. We find that the correlation between sources is considerably262
lower than the correlation between sources and original images, which explains263
why they are more typified. This table also indicates which spectral bands are264
most correlated with the sources.265
We find that:266
• source 1/3 is highly correlated with the 17.1 nm band and thus mostly267
describes the lower corona and upper transition region;268
• source 2/3 is mostly correlated with the 9.4 and the 33.5 nm bands. How-269
ever, the level of correlation is considerably lower than for sources 1 and270
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Source 1/1
Source 1/2 Source 2/2
Source 1/3 Source 2/3 Source 3/3
Source 1/4 Source 2/4 Source 3/4 Source 4/4
Source 1/5 Source 2/5 Source 3/5 Source 4/5 Source 5/5
Figure 4. Source images extracted from Fig. 1 using respectively Ns = 1 (upper row) up to
Ns = 5 (lower row) sources. Intensities are shown between the 0.01 and the 0.99 quantiles.
3; this source mostly describes structures found at hot active and flaring271
regions;272
• source 3/3 is mostly correlated with the 19.3 and the 21.1 nm bands and273
thus mostly describes the corona and active regions.274
These results are evidenced in Fig. 5, which shows the three sources, an excerpt275
of a small active region, and the spectral bands they are most strongly correlated276
with. Clearly, source 1 is similar in all aspects to the 17.1 nm band except for277
some bright active regions, in which the contribution from hottest plasmas is278
less apparent. It is also more contrasted than the 17.1 nm band. Source 3 is also279
very similar to original bands except that it is less contaminated by emissions280
from the lower corona, which are found in source 1 only. In particular, the large281
coronal hole in the southern hemisphere appears more evidently.282
Source 2 is by far the most interesting one. Indeed, this source is the least283
apparent in the original images and yet it captures structures that can be clearly284
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Table 1. Spearman rank correlation between original
images and the three sources
λ[nm] source 1/3 source 2/3 source 3/3
9.4 0.804 0.662 0.857
13.1 0.923 0.514 0.767
17.1 0.968 0.427 0.717
19.3 0.792 0.509 0.948
21.1 0.697 0.545 0.971
33.5 0.749 0.590 0.932
source 1/3 1 0.383 0.613
source 2/3 0.383 1 0.485
source 3/3 0.613 0.485 1
found in the hottest spectral bands. Note how well the bright sigmoidal loop is285
evidenced. This loop is present in other bands, but it remains most hidden by286
other, and most likely cooler, structures. So, not only does BPSS extract sources287
that are more contrasted than the original images, but in addition these sources288
capture physical structures that can be associated qualitatively with known289
temperature and density ranges of the corona. In particular, the temperature290
response of the sources appears to be narrower. Unfortunately, neither HIN-291
ODE/XRT nor GOES/SXI were operating on that day, so that the particular292
signature from source 3 cannot be compared with its counterpart in the soft293
X-ray band.294
If we consider Ns = 4 sources instead, then sources 1 to 3 remain almost295
unchanged, whereas the new source 4 again is mostly correlated with the 9.4296
nm band. Figure 4 shows that sources 2 and 4 are similar on the disk but differ297
by a stronger limb brightening in source 4. We interpret this as a nonlinear298
effect in the sense that the relative contributions from cold and hot emissions is299
not only band but also position dependent, in particular when a deeper plasma300
columns is probed just above the limb. Source 4 tries to compensate for this301
effect. The interpretation of source 5 is even more challenging since the image302
is considerably noisier and does not reveal clearly identifiable solar structures.303
Note, however, that source 5 describes less than 0.2 % of the variance (Fig. 3)304
and we will discard it.305
To better understand the sources, let us now look at the mixing coefficients306
that describe the fractional abundance of each of them in the observations.307
Figure 6 fully confirms our visual inspection, namely that the 17.1 nm band308
mostly consists of source 1 whereas the 21.1 band mostly consists of source 3. As309
expected, source 2 is fully absent from the 17.1 nm band. It may look surprising310
that source 2 does not appear either in the 19.3 nm band, which should receive311
a significant contribution from the hot Fe XXIV line. The reason for this is that312
the active regions we observe are still too cold to observe such spectral lines. This313
highlights the importance of using a representative set of events to estimate the314
mixing coefficients. During periods of low solar activity, for example, the 9.4 and315
SOLA: bss.tex; 21 March 2011; 18:42; p. 10
240 Annexe E : Ates de publiation et Communiations
Blind source separation
Source 1/3 Source 2/3 Source 3/3
Source 1/3 Source 2/3 Source 3/3
17.1 nm 9.4 nm 21.1 nm
Figure 5. Source images extracted from Fig. 1, using 3 sources. The middle row shows an
excerpt and the bottom row compares original images from the spectral band that is most
strongly correlated with each source. Intensities are shown between the 0.01 and the 0.99
quantiles.
13.1 nm bands are completely dominated by emissions coming from the lower316
corona and so receive almost no contribution from source 2.317
Now that we have a qualitative representation of the thermal structure of the318
corona, we can build qualitative temperature maps. The thermal structure is319
traditionally visualised by building a composite image in which different spectral320
bands are assigned to the red, green and blue channels. Such composite images321
can be considerably improved by using independent component analysis (Dudok322
de Wit and Auche`re, 2007). We use sources 2, 3 and 1 respectively for the red,323
green and blue channels. The results are illustrated in Fig. 7, which shows three324
different temperature maps. In the leftmost map, each pixel is normalised to325
its mean intensity in all three colour channels, thereby giving a map that is326
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Figure 6. Mixing coefficients obtained with 3 sources. For each spectral band, the sum of the
coefficients is normalised to 1.
independent of the EUV irradiance. This picture is useful only for investigating327
features away from the disc. The rightmost map is obtained in the classical way,328
by assigning the 21.1, 19.3 and 17.1 nm bands respectively to the red, green329
and blue channels. Such maps are already widely used with AIA images and are330
quite informative indeed. But their main shortcoming is the greyish haze that331
comes from the high correlation between the different spectral bands. This haze332
is omnipresent near active regions, in which all spectral bands receive significant333
contributions. The BPSS, by minimising this correlation, provides much better334
contrasted colours while incorporating more information, since 6 spectral bands335
are used for that. This is confirmed by the residual error, which is 2.0% for the336
case with 3 BPSS sources and at best 6.6% when three spectral bands are chosen337
instead (here 21.1 nm, 19.3 nm, and 17.1 nm).338
Furthermore, since the hottest features of the corona are better evidenced by339
source 2, they are now also more conspicuous in the temperature map. Note that340
greyish regions are quite frequent in the classical temperature composite because341
of the large temperature overlap between spectral bands. On the contrary, very342
few of these regions show up in the BPSS map.343
6. Outlooks344
Although our temperature maps are qualitative and should not be used for345
calibration purposes, they have several direct applications. First, they provide346
convenient quicklook representations since each map condenses in one single347
picture the salient information that comes from the 6 AIA images. The tem-348
perature maps should therefore be regarded first as a powerful data reduction349
method that reveals the thermal and density structure of the solar corona with350
better contrast. One can also carry out quantitative analyses since each map351
is just a linear combination of the original images. A second application is the352
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Figure 7. Temperature maps made from composite images with normalised sources (left
column), sources (middle column) and the usual representation with spectral bands (right
column). The lower row shows the same excerpt as in Fig. 5.
segmentation of solar images into regions that provide different contributions to353
the solar spectral variability. We are presently considering these maps as a direct354
input to the reconstruction of the solar spectrum in the EUV.355
The analysis could in principle be extended to the chromospheric 30.4 nm, 160356
nm and 170 nm bands, and to the photospheric 450 nm band from AIA. These357
bands, however, capture morphologically completely different structures such as358
plages, faculae, umbrae and the network. For that reason, there is no point in359
adding them in the analysis as they will require additional sources anyway.360
Future developments of this promising BSS concept are now being made along361
three different directions. First, the results need to be put on a firmer basis.362
This will be done by comparing them with differential emission temperature363
maps obtained from the Bayesian iterative method by Goryaev et al., 2010.364
Second, careful validation is needed to check the robustness of the results.365
The BPSS, like the SVD, is data adaptive. However, if the method is applied366
to different sets of images that are preprocessed in the same way and with367
the same renormalisation, and if these images contain a blend of structures of368
different temperatures (including flares), then the mixing coefficients become369
time-independent. We checked this by analysing different images together and370
also by analysing portions only of the Sun. Whether this time-independence371
holds on solar cycle scales is still an open question. A more systematic study is372
now under way to quantify this constancy on time scales of months. The only373
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problem that has no workaround is the occurrence of saturated pixels during374
flares, because the sources then cannot be reconstructed locally.375
The third issue is the transition to a more operational tool for automated376
and near real-time use. The main criticism to Bayesian BSS techniques is their377
computational load, which presently excludes the systematic analysis of long378
sequences. The speed of convergence, however, can be accelerated in several379
ways. First, since changes from one image to another are small if not minute, the380
latest solution can be used as an initial conditions for the next run. Second, as the381
mixing coefficients become constant in time, the BSS problem actually becomes382
a problem of solving of a linear set of equations with positivity constraints, which383
is considerably easier to solve. Different solutions have been developed for that384
purpose, which we are presently investigating. The automation of the process is385
not an issue as the only important tuneable parameter is the number of sources.386
To conclude, the transition toward an operational tool is a challenging task387
but is within reach. The optimisation of Bayesian BSS today is a major issue, but388
that field is rapidly evolving (Kuruoglu, 2010). In the present study we wanted389
to focus instead on the concept and its physical interpretation.390
7. Conclusions391
In this study, we wanted to advocate BSS as a novel and powerful concept for392
easing the analysis or solar EUV images within a Bayesian framework. The key393
results are: 1) BSS allows to condense in one single picture the information that394
is contained in multiple spectral bands, 2) the sources this picture is made of395
have a direct physical interpretation as they describe specific features in the solar396
corona, and 3) together, these sources provide a much more contrasted picture397
of thermal structuring of the solar corona than the original images, which always398
contain a blend of emissions coming from different regions.399
The source images we obtain by BSS are empirical as they are derived from the400
statistical properties of the images only. However, since they are obtained just by401
linear combination of the original images, a direct connection with semi-empirical402
models is possible. The computational complexity of Bayesian methods is a real403
challenge, but not a major obstacle. We believe that the enormous potential404
of Bayesian BSS makes of it a powerful concept for analysing multi-wavelength405
solar images.406
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Gaël CESSATEUR
Reconstruction du spectre UV solaire
en vue de la caractérisation des environnements planétaires
Résumé :
La connaissance du flux UltraViolet (UV) solaire et de sa variabilité dans le temps est un problème clé aussi
bien dans le domaine de l’aéronomie qu’en physique solaire. Alors que l’extrême UV, entre 10 et 121 nm,
est important pour la caractérisation de l’ionosphère, l’UV entre 121 et 300 nm l’est tout autant pour les
modélisations climatiques. La mesure continue de l’irradiance dans l’UV est cependant une tâche ardue. En
effet, les instruments spatiaux étant dans un environnement hostile se dégradent rapidement. De nombreux
modèles basés sur des indices solaires sont alors utilisées lorsque peu de données sont disponibles.
Pourtant, l’utilisation de ces indices ne permet pas d’atteindre aujourd’hui une précision suffisante pour les
différentes applications en météorologie de l’espace. Comme alternative, ce travail de thèse met en avant
l’utilisation de bandes passantes pour reconstruire l’irradiance solaire dans l’UV.
En utilisant des méthodes d’analyse statistique multivariée, ce travail met tout d’abord en évidence la forte
cohérence de la variabilité spectrale de l’irradiance dans l’UV, ainsi que ses principales caractéristiques.
Une première étape consiste à utiliser des bandes passantes existantes afin de tester la faisabilité de notre
approche : le flux UV peut ainsi être reconstruit avec une erreur relative d’environ 20%, une bien meilleure
performance qu’avec l’utilisation d’indices solaires. Afin de limiter les problèmes de dégradation liés à
l’utilisation des filtres, nous proposon un instrument d’un genre nouveau basé uniquement sur des détecteurs
à larges bande interdite permettant de sélectionner une bande spectrale (notamment pour l’UV à partir de
120 nm). Un tel radiomètre permettrait de reconstruire les raies spectrales importantes pour la spécification
de la thermosphère terrestre avec une bonne précision. Enfin, une modélisation de l’impact du flux UV solaire
sur l’atmosphère de Ganymède est exposée. Les émissions atmosphériques pour quelques espèces sont
alors calculées, afin de proposer quelques recommandations pour les futures missions pour Jupiter.
Mots clés : Météorologie de l’espace, spectre solaire Ultraviolet, analyse statistique multivariée, radio-
mètre, emissions planétaires, Ganymède
Reconstruction of the solar spectral UV irradiance
for the characterization of planetary atmospheres
Summary :
The knowledge of the solar spectral irradiance in the UV and its variation in time is a key problem in aeronomy
but also in climatology and in solar physics. While the Extreme UV (10-121 nm) range is important for
thermosphere/ionosphere specification, the Far UV and Middle UV ranges are essential for climate modelling.
However, the continuous monitoring of the UV irradiance is a difficult task. Space instruments are indeed
suffering from ageing but also signal contamination of many kinds. Because of the lack of long-term measu-
rements of the whole UV range, most thermosphere/ionosphere and climate models rely today on proxies for
the solar irradiance, which may however not reflect very well the variability. As an alternative, we proposed
in this work to use a few radiometers with properly chosen passbands in order to reconstruct the solar UV
irradiance. Using a multivariate statistical approach, we first characterize the high redundancy as well as the
different features of the solar UV irradiance. With four passbands from already existing instrument, we test
our concept : the solar UV flux is reconstructed with a relative error of about 20%. This work proposes then to
define a new kind of instrument, which may use wide bandgap materials as detectors selecting moreover the
spectral range without using filters. Filters are indeed very sensitive to the degradation. This new instrument
could reconstruct very well some spectral lines important to the Earth thermosphere specification. This thesis
finally proposes to model the impact of the solar UV flux on the atmosphere of Ganymede. We predict some
atmospheric emissions in the framework of future space mission to Jupiter.
Keywords : Space weather, Solar UV irradiance, multivariate statistical analysis, radiometers, airglow,
Ganymede
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